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La science va sans cesse se raturant elle-meˆme.
Ratures fe´condes.
Victor Hugo
Introduction
1

E´picure (341–270 avant J.-C.), dans une lettre a` He´rodote, fut le premier a` e´voquer la pos-
sibilite´ d’une vie ailleurs que sur Terre 1 : “ Les mondes de meˆme sont en nombre infini, aussi
bien ceux qui ressemblent au noˆtre que ceux qui en diffe`rent. [...] Personne ne saurait de´montrer
que ces sortes de germes, d’ou` sont sortis les eˆtres vivants, les plantes et toutes les autres choses
visibles, pourraient ou non exister dans tel monde et ne le pourraient pas dans tel autre ”.
Il fallut attendre le XIXe sie`cle pour les premie`res recherches de compagnon plane´taire, avec
l’hypothe`se d’un compagnon pour expliquer les anomalies orbitales de l’e´toile 70 Ophiuchi (Jacob
1855; See 1896), puis le XXe sie`cle, avec les compagnons de masse jovienne en orbite autour de
l’e´toile de Barnard (van de Kamp 1969). Ces de´tections furent toutefois rejete´es par des travaux
ulte´rieurs (Moulton 1899; Gatewood & Eichhorn 1973). Au milieu du XXe sie`cle, Struve (1952)
proposa deux me´thodes pour la de´tection des exoplane`tes, les vitesses radiales et les transits.
La premie`re de´tection confirme´e d’exoplane`tes est celle des plane`tes de masse terrestre or-
bitant le pulsar milliseconde PSR 1257+12 (Wolszczan & Frail 1992; Wolszczan 1994), par le
chronome´trage de la pe´riode de rotation de ce dernier. Le premier compagnon plane´taire de´-
tecte´ autour d’une e´toile de la se´quence principale fut 51 Pegasi b (Mayor & Queloz 1995),
par la me´thode des vitesses radiales. Ces de´tections de plane`tes ge´antes de pe´riode orbitale tre`s
courte (∼4 jours) furent remises en cause au de´but, en particulier par Gray (1997) qui de´tecta
une variation de meˆme pe´riode d’une raie d’absorption de 51 Pegasi b et postula l’existence
de modes de pulsation stellaire inconnus. Ne´anmoins, des observations ulte´rieures invalide`rent
cette hypothe`se (Gray 1998). La de´tection de variations de vitesse radiale associe´es a` des plane`tes
en orbite plus lointaine convainquit les derniers sceptiques. Le domaine des exoplane`tes fran-
chit deux e´tapes importantes en 2000 avec les premie`res de´terminations du rayon d’une plane`te
(Henry et al. 2000; Charbonneau et al. 2000) et en 2002 avec la premie`re de´tection de l’atmo-
sphe`re d’une plane`te (Charbonneau et al. 2002). En juillet 2012, on compte 777 exoplane`tes
de´tecte´es (http://exoplanet.eu, Schneider et al. 2011), dont une vingtaine pour lesquelles
l’atmosphe`re a e´te´ mesure´e (Seager & Deming 2010). La recherche des exoplane`tes est en train
de passer progressivement d’une phase domine´e par la de´tection des plane`tes et la de´termination
de leur masse et parame`tres orbitaux (demi-grand axe, excentricite´) a` une phase domine´e par la
caracte´risation physique (rayon, densite´) et atmosphe´rique (tempe´rature, composition, structure
verticale). Toutefois, ces dernie`res e´tudes concernent des plane`tes en orbite tre`s proche de leur
e´toile (.0,05 UA).
L’imagerie directe offre de nouvelles perspectives en donnant acce`s a` un espace des para-
me`tres plane´taires comple´mentaire a` celui des autres techniques d’e´tude des exoplane`tes et a`
la tempe´rature, la composition chimique et la structure de l’atmosphe`re des plane`tes. Cette
me´thode est difficile a` mettre en œuvre parce qu’elle ne´cessite d’atteindre de hauts contrastes
e´toile/plane`te a` des se´parations angulaires tre`s proches (typiquement du million a` 10 milliards a`
quelques fractions de secondes d’arc). Ne´anmoins, les instruments disponibles actuellement, au
sol (Very Large Telescope/NaCo, Gemini/NIRI, Subaru/CIAO) et dans l’espace (Hubble/ACS),
ont permis l’observation d’une trentaine d’objets de masse plane´taire autour d’e´toiles. En rai-
son d’incertitudes sur leur aˆge, seuls quelques uns de ces objets sont certainement des plane`tes.
Une premie`re ge´ne´ration d’instruments optimise´s pour la de´tection et la caracte´risation spec-
trale dans l’infrarouge proche des plane`tes ge´antes gazeuses jeunes et/ou massives est en cours
d’ope´ration ou d’inte´gration (P1640, HiCIAO, SPHERE, GPI). Ceux-ci ont pour objectif d’ob-
tenir des contrastes de 106–107 a` des se´parations de 0,5–1′′. Cependant, l’e´tude des plane`tes
plus le´ge`res et plus aˆge´es (ge´antes glace´es, super-Terres et Terres) requiert le de´veloppement de
nouveaux instruments pour atteindre des contrastes 100 a` 1000 fois plus e´leve´s (108–1010). Les
1. Cette traduction est tire´e du site Internet http://www.ac-nice.fr/philo/?Epicure.
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instruments sur les tre`s grands te´lescopes (30–40 m) permettront de de´tecter des ge´antes glace´es
et des super-Terres dans l’infrarouge proche mais ne pourront probablement pas faire d’analyses
spectroscopiques de´taille´es de ces dernie`res a` cause du bruit de photon stellaire. En paralle`le, des
projets de coronographes spatiaux de 1,5 m de diame`tre observant dans le domaine visible sont
a` l’e´tude pour re´pondre a` ces questions (ACCESS, PECO, SPICES). Pendant ma the`se, je me
suis inte´resse´e aux performances en caracte´risation de deux instruments : la mission SPICES,
propose´e a` l’Agence Spatiale Europe´enne pour l’appel Cosmic Vision, et la came´ra d’optique
adaptative NaCo du Very Large Telescope.
Dans la premie`re partie de ce manuscrit, je re´sume brie`vement le principe des techniques
et le type d’informations qu’elles donnent ainsi que quelques re´sultats marquants. Dans cette
meˆme partie, je de´cris ensuite les proble`mes lie´s a` l’imagerie directe des exoplane`tes, les solutions
propose´es pour les surmonter et les objectifs des instruments en cours d’inte´gration et a` l’e´tude.
J’explique dans une deuxie`me partie les motivations, le programme scientifique et le concept
instrumental de la mission SPICES, puis le fonctionnement du code de simulation instrumentale
que j’ai utilise´ pour valider le concept de SPICES par rapport a` ses objectifs. Je pre´sente dans
la troisie`me partie l’analyse des performances de la mission, en commenc¸ant par la de´finition
des spe´cifications hauts niveaux. Puis, je de´termine les performances en de´tection en fonction
de diffe´rentes sources de bruit. Apre`s, je propose un crite`re pour la caracte´risation spectrale de
l’atmosphe`re de plusieurs types de plane`tes a` partir de spectres mode`les et j’e´value les temps
de pose requis par SPICES pour mener ces e´tudes dans le cas d’une e´toile analogue au Soleil.
Enfin, j’estime le volume d’espace accessible a` l’instrument et le nombre de cibles potentielles. La
quatrie`me et dernie`re partie est consacre´e a` l’analyse des performances d’un programme d’ob-
servation combinant les modes coronographie et imagerie diffe´rentielle de la came´ra d’optique
adaptative NaCo du Very Large Telescope. Les objectifs de ce programme sont doubles : chercher
des exoplane`tes ge´antes gazeuses a` des se´parations plus proches que celles sonde´es par les grands
programmes de de´tection en cours et pre´parer l’exploitation scientifique des premie`res donne´es
de l’instrument de nouvelle ge´ne´ration SPHERE. Cet instrument, dont la mise en service est
pre´vue au printemps 2013, est le premier de´die´ a` la de´tection et a` la caracte´risation d’exoplane`tes
du Very Large Telescope. Les re´sultats de notre programme d’observation sont encourageants,
avec des limites de de´tection atteignant des masses de 13 MJ a` des se´parations de 10–20 UA
pour 50% des cibles observe´es.
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Parce que l’astronomie parvenait a` calculer les
tables de la lune, on a cru que le but de toute
science e´tait de pre´voir avec exactitude l’avenir ;
parce que Le Verrier avait pu indiquer la position
probable de la plane`te Neptune [...], on a cru
que la science e´tait capable de corriger la socie´te´
et d’indiquer les mesures a` prendre pour faire
disparaˆıtre ce que le monde actuel renferme de
de´plaisant.
Georges Sorel
Premie`re partie
L’e´tude des exoplane`tes
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Chapitre I.1
Comple´mentarite´ des me´thodes de
de´tection et re´sultats marquants
Je pre´sente dans ce chapitre un bref re´sume´ des motivations scientifiques pour l’e´tude des
exoplane`tes (section I.1.1), des techniques de de´tection et leur comple´mentarite´ (section I.1.2)
et de quelques re´sultats marquants (section I.1.3). Je ne pre´tends pas eˆtre exhaustive e´tant
donne´ l’extreˆme diversite´ des e´tudes en rapport avec les exoplane`tes. Pour donner une ide´e de
la vitalite´ de ce domaine de recherche, on compte plus de 9 000 communications depuis 1995
(articles de revues a` comite´ de lecture, actes de confe´rences, etc) dont presque 900 pour l’anne´e
2011 (d’apre`s l’Encyclope´die des Plane`tes Extrasolaires http://exoplanet.eu consulte´e le 21
juillet 2012, Schneider et al. 2011).
I.1.1 Motivations scientifiques
La recherche sur les exoplane`tes a une re´sonance particulie`re aupre`s de la socie´te´, en raison
des questions auxquelles elle touche. Comment la Terre s’est-elle forme´e ? Comment la vie sur
notre plane`te est-elle apparue et s’est-elle de´veloppe´e ? Y a-t-il d’autres plane`tes similaires a` la
noˆtre ? Sommes-nous seuls dans l’Univers ? Ces interrogations ont pendant longtemps e´chappe´
a` l’investigation scientifique. Meˆme si les progre`s spectaculaires de la plane´tologie, de la biologie
et de l’astronomie dans la deuxie`me moitie´ du sie`cle dernier et au de´but du sie`cle pre´sent ont
apporte´ des e´le´ments de re´ponse aux deux premie`res questions, de nombreuses zones d’ombre
subsistent (par exemple, Lunine et al. 2011; Trevors 2012). Qu’a` cela ne tienne, celles-ci conti-
nueront a` alimenter l’insatiable curiosite´ des eˆtres humains pendant les de´cennies a` venir (et
au-dela` ?).
En ce qui concerne la formation de la Terre et du syste`me solaire, auquel elle appartient,
l’e´tude des exoplane`tes a permis la re´vision de nos the´ories. En effet, avant la de´couverte for-
tuite de la premie`re exoplane`te autour d’une e´toile de la se´quence principale par Mayor & Queloz
(1995), le seul exemple dont disposaient les astronomes e´tait notre syste`me solaire, avec ses pla-
ne`tes rocheuses proches du Soleil et ses plane`tes ge´antes gazeuses et glace´es plus lointaines.
La de´tection d’une plane`te ge´ante gazeuse tournant autour de son e´toile en un peu plus de
quatre jours suivie de celle d’autres objets similaires surprit la communaute´, qui s’attela alors
a` e´laborer des me´canismes pouvant expliquer ces “Jupiters chauds” (paragraphe I.1.3.2). Ces
e´tudes et d’autres ont conduit a` l’e´criture d’un nouveau sce´nario de formation de notre sys-
te`me solaire (Tsiganis et al. 2005). Apre`s 17 ans de recherche, on a de´tecte´ 777 exoplane`tes
(http://exoplanet.eu consulte´ le 21 juillet 2012, Schneider et al. 2011). Les analyses statis-
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tiques des parame`tres physiques de ces plane`tes (masse, rayon, se´paration, excentricite´) et de
leur e´toile parente (masse, me´tallicite´) ont amene´ un certain nombre de re´sultats importants
(paragraphe I.1.3). Toutefois, des informations comple´mentaires (rayon, densite´, spectre) et des
de´tections nouvelles (plane`tes rocheuses, plane`tes a` longue pe´riode orbitale, plane`tes autour
d’e´toiles A et M, plane`tes autour de syste`mes binaires et multiples) sont ne´cessaires pour une
compre´hension comple`te des processus de formation et d’e´volution plane´taire.
I.1.2 Comple´mentarite´ des me´thodes de de´tection
Je rappelle ci-dessous le principe des diffe´rentes me´thodes de de´tection tout en soulignant leur
comple´mentarite´ en termes d’espaces des parame`tres accessibles (pe´riode orbitale, inclinaison,
type spectral et aˆge de l’e´toile hoˆte) et de types d’analyse permise (e´tude statistique, recherche
de candidats pour la caracte´risation spectrale et mesure de spectres).
I.1.2.1 Bre`ve description du principe des me´thodes
Les me´thodes de de´tection des exoplane`tes peuvent eˆtre regroupe´es en deux grandes cate´go-
ries : les me´thodes indirectes, qui consistent a` mesurer les effets (dynamiques, photome´triques)
d’une plane`te sur son e´toile hoˆte (vitesses radiales, astrome´trie, transit primaire, microlentilles
gravitationnelles, chronome´trage), et les me´thodes directes, qui ont pour objectif d’analyser les
photons e´mis/re´fle´chis par la plane`te elle-meˆme (transit secondaire, imagerie).
I.1.2.1.1 Vitesses radiales ou spectroscopie Doppler
Cette me´thode est celle qui a de´tecte´ la premie`re exoplane`te autour d’une e´toile de la se´quence
principale en 1995 2 (Mayor & Queloz 1995) et permis de de´couvrir le plus grand nombre de
plane`tes (715, http://exoplanet.eu consulte´ le 21/07/2012, Schneider et al. 2011). Le principe
de la me´thode des vitesses radiales (ou spectroscopie Doppler) est le suivant : d’apre`s les lois de
la me´canique newtonienne, un syste`me e´toile-plane`te tourne autour de son centre de gravite´, qui
ne co¨ıncide pas exactement avec le centre de l’e´toile (Mp/M?×a, Mp est la masse de la plane`te,
M? celle de l’e´toile et a le demi-grand axe de l’orbite de la plane`te). Par conse´quent, l’e´toile
orbite autour de cette position au cours du temps et la position en longueur d’onde de ses raies
d’absorption va varier par effet Doppler. Lorsque l’e´toile se rapproche, les raies d’absorption vont
se de´caler vers les courtes longueurs d’onde et quand elle s’e´loigne, celles-ci vont se de´caler vers
les grandes longueurs d’onde. Cette me´thode ne fonctionne que pour les syste`mes plane´taires
dont l’inclinaison par rapport au plan perpendiculaire a` la ligne de vise´e est proche de 90◦. De
plus, l’amplitude du mouvement (exprime´ en m.s−1) de l’e´toile induit par la plane`te est d’autant
plus important que cette dernie`re est proche et massive. Celle-ci est proportionnelle a` la relation
suivante :
K ∝ Mp × sin(i)× P−1/3 (I.1.1)
avec i l’inclinaison de l’orbite de la plane`te par rapport a` la ligne de vise´e (i= 90◦ pour une
orbite vue de profil) et P la pe´riode orbitale. Une limitation importante des vitesses radiales est
que la “masse” mesure´e (Mp × sin(i)) est une valeur minimale car l’inclinaison de l’orbite de la
plane`te est inconnue (mesure re´alise´e selon la ligne de vise´e).
2. Les premie`res exoplane`tes de´tecte´es l’ont e´te´ autour du pulsar milliseconde PSR 1257+12 par Wolszczan
& Frail (1992), qui ont mesure´ les variations temporelles de la pe´riode de rotation du pulsar. Un pulsar est une
e´toile a` neutron en rotation re´sultant de l’explosion d’une e´toile en supernova.
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Pour 51 Pegasi b (plane`te de masse minimale e´gale a` la moitie´ de celle de Jupiter situe´e
a` 0,05 unite´s astronomiques ou UA 3 de son e´toile), la premie`re exoplane`te de´couverte (Mayor
& Queloz 1995), K vaut 57 m.s−1. La pre´cision des instruments actuels est de 1 m.s−1, ce qui
permet de de´tecter des plane`tes rocheuses de quelques masses terrestres (on appelle ces plane`tes
“super-Terres”) a` quelques fractions d’UA. La pre´cision des mesures de vitesses radiales est
limite´e par l’instrument (pre´cision de l’e´talonnage en longueur d’onde) ou par l’e´toile observe´e
elle-meˆme (signaux astrophysiques parasites duˆs a` son activite´). Pour atteindre les pre´cisions
requises pour de´tecter une super-Terre et une Terre a` 1 UA (50 et 10 cm.s−1 respectivement), le
de´veloppement de me´thodes plus pre´cises d’e´talonnage en longueur d’onde (Wilken et al. 2012)
et d’algorithmes pour se´parer le signal lie´ a` la plane`te du signal produit par l’activite´ stellaire
(Lagrange et al. 2010a; Meunier et al. 2010; Boisse et al. 2011) est ne´cessaire.
I.1.2.1.2 Astrome´trie
L’astrome´trie consiste aussi a` mesurer le mouvement de l’e´toile induit par la re´volution de
la plane`te mais dans le plan perpendiculaire a` la ligne de vise´e. Cette technique est inte´ressante
car elle permet de de´terminer d’une part l’inclinaison du syste`me e´toile-plane`te et la masse re´elle
de la plane`te, et d’autre part l’orientation projete´e sur le ciel de l’orbite de la plane`te donc sa
position orbitale au cours du temps. Pour donner un ordre de grandeur des pre´cisions requises
pour de´tecter des plane`tes par astrome´trie, une plane`te similaire a` Jupiter en orbite autour d’une
e´toile analogue au Soleil situe´e a` 10 pc 4 induit une perturbation de 500 µas. Quelques plane`tes
seulement ont e´te´ de´tecte´es par astrome´trie mais il s’agissait de plane`tes de´ja` de´couvertes par
la me´thode des vitesses radiales (par exemple, Benedict et al. 2002).
Le de´veloppement de l’astrome´trie pour la de´tection des exoplane`tes pourrait s’acce´le´rer avec
le lancement de la mission Gaia 5 pre´vu en 2013 et la mise en service des instruments PRIMA
(Phase Referenced Imaging and Microarcsecond Astrometry, van Belle et al. 2008) et ASTRA
(ASTrometric and phase-Referenced Astronomy, Eisner et al. 2010) sur le Very Large Telescope
Interferometer et le Keck Interferometer respectivement. Ces instruments visent des pre´cisions
de 5–300 µas et 10–100 µas respectivement selon la magnitude de l’e´toile observe´e.
I.1.2.1.3 Microlentilles gravitationnelles
La technique des microlentilles gravitationnelles (Udalski et al. 2005) utilise un effet pre´dit
par la the´orie de la relativite´ ge´ne´rale d’Albert Einstein. Selon cette the´orie, un astre massif
modifie la courbure de l’espace-temps autour de lui, ce qui a pour effet de changer la trajectoire
d’un rayon lumineux passant a` proximite´ de celui-ci 6. Ainsi, si un astre passe pre`s de la ligne de
vise´e joignant un observateur a` un autre astre situe´ a` plus grande distance, les trajectoires des
rayons lumineux e´mis par ce dernier sont de´forme´es et focalise´es, d’ou` le nom de “lentille gravita-
tionnelle” donne´ a` l’astre en avant-plan. L’observateur verra une amplification et une diminution
3. Cette grandeur est de´finie comme la distance Soleil-Terre et vaut 150 millions de kilome`tres.
4. Une distance de 1 pc est de´finie comme la distance pour laquelle le rayon de l’orbite de la Terre est vu sous
un angle de 1′′. 1 pc = 3,26 anne´es-lumie`res = 3,08×1013 km.
5. A` l’origine GAIA (acronyme de General Astrometric Interferometer for Astrophysics) e´tait un interfe´rome`tre
spatial a` deux te´lescopes volant en formation. Devant les difficulte´s et le couˆt e´leve´ du de´veloppement du vol en
formation, une solution impliquant un seul te´lescope a e´te´ retenue. Le nom de Gaia est reste´ mais il ne s’agit plus
d’un acronyme.
6. La lumie`re suit toujours le chemin de longueur la plus courte entre deux points de l’espace-temps ou` elle
se de´place. Pour un espace-temps plat, ce trajet est une droite. Pour un espace-temps courbe, ce trajet n’est plus
une droite et est appele´ une ge´ode´sique.
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progressive du flux lumineux rec¸u de l’astre en arrie`re-plan avec le temps (ce phe´nome`ne peut
durer plusieurs semaines). Si l’astre servant de lentille gravitationnelle est une e´toile avec une
plane`te en orbite, cette variation de flux sera modifie´e par un pic secondaire plus e´troit duˆ a` la
pre´sence de la plane`te sur la ligne de vise´e (la dure´e du passage est de l’ordre d’un jour pour un
Jupiter et d’une heure et demie pour une Terre). La rarete´ d’un alignement entre deux astres et
la brie`vete´ du phe´nome`ne d’amplification de la lumie`re par une plane`te implique la surveillance
d’un grand nombre d’e´toiles de manie`re continue. Des re´seaux de te´lescopes grand champ ont
donc e´te´ mis en place pour re´pondre a` cette contrainte, comme les re´seaux OGLE (Optical Gra-
vitational Lensing Experiment) et MOA (Microlensing Observations in Astrophysics). Quand
un e´ve`nement est de´tecte´, des re´seaux de suivi, comme PLANET (Probing Lensing Anomalies
NETwork), prennent le relais et observent le phe´nome`ne avec une fre´quence temporelle e´leve´e
pour repe´rer une e´ventuelle anomalie dans la courbe de lumie`re. L’enjeu est de taille car cette
technique est sensible a` des plane`tes de masse tre`s petite (certaines des plane`tes les plus le´ge`res
ont e´te´ de´tecte´es par cette me´thode) a` des se´parations un peu plus lointaines que celles sonde´es
par les transits et les vitesses radiales (quelques UA typiquement). Ne´anmoins, elle pre´sente des
de´fauts importants : le passage d’un astre devant un autre e´tant un e´ve`nement unique et non
pre´dictible, il n’est pas possible de mener des observations de suivi avec les autres me´thodes
et, plus important encore, les plane`tes de´tecte´es sont a` de grandes distances de la Terre (typi-
quement quelques milliers de pc) et ne peuvent donc pas eˆtre des cibles pour des missions de
caracte´risation spectrale de l’atmosphe`re.
I.1.2.1.4 Chronome´trage
La me´thode du chronome´trage a pour objectif de mesurer les variations temporelles de la
pe´riode de phe´nome`nes astrophysiques re´currents (rotation d’un pulsar, pulsations d’une e´toile
variable, e´clipses mutuelles des composantes d’une e´toile binaire, dure´e d’un transit d’une plane`te
devant son e´toile, etc). Ces variations peuvent eˆtre induites par un compagnon en orbite autour
de l’astre observe´. Cette me´thode a permis la de´tection de deux plane`tes de quelques masses
terrestres et d’une plane`te de masse lunaire autour du pulsar PSR 1257+12 (Wolszczan & Frail
1992; Wolszczan 1994).
I.1.2.1.5 Transits
Cette technique est importante pour la caracte´risation de la structure interne d’une plane`te
car elle est la seule a` fournir une mesure de son rayon, si le rayon de l’e´toile est connu. Si la
plane`te a e´te´ observe´e en vitesses radiales, on peut de´terminer la masse re´elle de celle-ci, graˆce a`
l’estimation de l’inclinaison de son orbite permise par la mesure du transit. La combinaison du
rayon et de la masse d’une plane`te nous donne acce`s a` sa densite´ et par conse´quent a` la nature
gazeuse ou rocheuse de cette dernie`re. On distingue deux types de transit : le transit primaire
(Henry et al. 2000; Charbonneau et al. 2000), qui correspond au passage de la plane`te devant
son e´toile, et le transit secondaire (Deming et al. 2005; Charbonneau et al. 2005), associe´ au
passage de la plane`te derrie`re son e´toile. Le premier est une de´tection indirecte de la plane`te
par la baisse de luminosite´ de l’e´toile hoˆte alors que le second permet de mesurer directement
les photons e´mis/re´fle´chis par celle-ci. La probabilite´ qu’une plane`te transite devant son e´toile
hoˆte est proportionnelle au rapport R?/a, avec R? le rayon de l’e´toile, donc cette me´thode est
favorable aux e´toiles de rayon grand et/ou aux plane`tes de pe´riode orbitale courte (Moutou &
Pont 2006). Ne´anmoins, la baisse de luminosite´ de l’e´toile induite par la plane`te est e´gale au
rapport (Rp/R?)
2, ou` Rp est le rayon de la plane`te, ce qui implique que cette technique est plus
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sensible pour de´tecter des plane`tes autour d’e´toiles naines telles que les e´toiles de type M, qui
sont ge´ne´ralement exclues des programmes de vitesses radiales en raison de leur activite´ (Udry
& Santos 2007).
La me´thode des transits est la deuxie`me me´thode ayant donne´ le plus grand nombre de de´-
tections confirme´es (239, http://exoplanet.eu consulte´ le 21/07/2012, Schneider et al. 2011).
J’utilise le terme “de´tections confirme´es” pour de´signer les plane`tes de´tecte´es par les transits et
les vitesses radiales, car le te´lescope spatial Kepler (Borucki et al. 2009) a de´tecte´ 2321 candidats
(Batalha et al. 2012). En effet, d’autres phe´nome`nes que le passage d’une plane`te devant son
e´toile peuvent expliquer la baisse de luminosite´ de l’e´toile observe´e : biais observationnel, e´toile
binaire ou multiple, activite´ stellaire, de´faut de l’instrument (Moutou & Pont 2006). La me´thode
des vitesses radiales a e´te´ employe´e pour valider la de´tection d’un certain nombre de plane`tes,
comme les super-Terres CoRoT-7 b, GJ 1214 b et Kepler-10 b (Le´ger et al. 2009; Charbonneau
et al. 2009; Batalha et al. 2011). Cependant, ceci requiert beaucoup de temps d’observation (plus
de 70 h pour la confirmation de CoRoT-7 b par le spectrographe HARPS, Queloz et al. 2009) et
n’est possible que pour les e´toiles les plus brillantes dans le cas des missions CoRoT (Convection,
Rotation & Transits plane´taires, Baglin et al. 2006) et Kepler. En effet, la magnitude apparente
me´diane des e´toiles sonde´es par les programmes de vitesses radiales est mV = 8 alors que celle des
missions CoRoT et Kepler est mV = 11,5
7 (Hatzes et al. 2010). Pour Kepler, seulement 74 can-
didats plane`tes ont e´te´ confirme´s (http://kepler.nasa.gov/Mission/discoveries/ consulte´
le 21/07/2012).
I.1.2.1.6 Imagerie
Il s’agit de la deuxie`me me´thode de de´tection directe des exoplane`tes. En raison du rapport de
luminosite´ important et de la proximite´ angulaire entre une e´toile et une plane`te, cette technique
est favorable aux plane`tes a` longue pe´riode orbitale (&1 UA) quelle que soit l’inclinaison de leur
orbite par rapport a` la ligne de vise´e et est donc comple´mentaire a` la me´thode des transits.
Elle permet aussi d’e´tudier les plane`tes autour d’e´toiles jeunes et apporte par conse´quent des
informations pre´cieuses pour contraindre les mode`les de formation plane´taire. Je reviens plus
longuement sur l’imagerie et les techniques associe´es au chapitre I.2.
I.1.2.2 Espaces des parame`tres plane´taires accessibles
La figure I.1.1 montre la re´partition des exoplane`tes connues dans l’espace se´paration-masse.
Comme je l’ai de´crit dans la section I.1.2.1, chaque technique de de´tection des exoplane`tes sonde
un espace des parame`tres physiques propre : se´parations infe´rieures a` ∼1 UA pour les transits
(losanges rouges), infe´rieures a` quelques UA pour les vitesses radiales (e´toiles bleues), comprises
entre ∼1 et 10 UA pour les microlentilles et le chronome´trage (triangles verts et croix noires) et
au-dela` de quelques UA pour l’imagerie (carre´s orange).
Une deuxie`me caracte´ristique de ce diagramme est la grande diversite´ des se´parations et des
masses des exoplane`tes (cinq ordres de grandeur), en particulier a` faible se´paration (.1 UA).
Il s’agit d’un biais observationnel, duˆ en particulier a` la sensibilite´ de la me´thode des vitesses
radiales. Une autre caracte´ristique, qui n’est pas un biais observationnel, est le petit nombre de
plane`tes ge´antes (0,4–20 masses de Jupiter ou MJ) de´tecte´ entre 0,1 et 1 UA. Ceci peut eˆtre expli-
que´ par des me´canismes de migration des plane`tes (Udry & Santos 2007, et paragraphe I.1.3.2).
Enfin, un dernier point est qu’on a de´couvert peu de syste`mes analogues a` notre syste`me
solaire. Ceci est duˆ a` la dure´e limite´e des programmes d’observation en vitesses radiales avec des
7. Je rappelle que la magnitude apparente des e´toiles les plus faibles visibles a` l’œil nu est mV = 6.
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Figure I.1.1 – Diagramme masse-se´paration des exoplane`tes connues. Donne´es issues de l’Ency-
clope´die des Plane`tes Extrasolaires (http: // exoplanet. eu consulte´ le 21/07/2012, Schneider
et al. 2011). Quelques plane`tes du syste`me solaire (la Terre, Jupiter, Saturne, Uranus et Nep-
tune) sont indique´es par la premie`re lettre de leur nom.
instruments capables de les de´tecter (par exemple 8 ans pour HARPS, Mayor et al. 2011).
I.1.2.3 Types d’analyse
Une autre comple´mentarite´ des techniques de de´tection des exoplane`tes concerne le type
d’analyse qu’elles permettent. On peut se´parer ces types en trois cate´gories (par exemple, Coude´
du Foresto et al. 2010; Hatzes et al. 2010).
La premie`re cate´gorie est l’analyse statistique des proprie´te´s physiques des exoplane`tes (se´-
paration, masse, nombre de syste`mes multiples, me´tallicite´ des e´toiles, etc) et de leur implication
sur les mode`les de formation et d’e´volution plane´taire. Celle-ci requiert l’observation d’un grand
e´chantillon d’objets. La me´thode des vitesses radiales est la me´thode la plus utilise´e pour ce
type d’e´tude (voir par exemple, Udry & Santos 2007; Howard et al. 2010; Mayor et al. 2011).
Cependant, des analyses base´es sur les de´tections en transit de Kepler et sur les programmes
d’observation des microlentilles gravitationnelles ont e´te´ re´cemment publie´es (Howard et al. 2012;
Cassan et al. 2012).
Le deuxie`me type d’analyse est la recherche de plane`tes qui pourront eˆtre e´tudie´es spec-
troscopiquement et la de´termination de leurs principaux parame`tres physiques (masse, rayon,
densite´) et orbitaux (demi-grand axe, excentricite´). Les masse, rayon et densite´ d’une plane`te
nous renseignent sur sa structure interne (par ex., Valencia et al. 2010) alors que les e´le´ments
orbitaux permettent d’investiguer son e´volution dynamique (par ex., Correia et al. 2005) et
son bilan radiatif. Les techniques concerne´es sont les vitesses radiales, les transits, l’imagerie et
12
I.1.3. Quelques avance´es marquantes
l’astrome´trie.
Enfin, le troisie`me champ de recherche est la caracte´risation spectrale de l’atmosphe`re et de
la surface (pour les plane`tes rocheuses avec une atmosphe`re optiquement mince) des plane`tes.
Seules les me´thodes de de´tection directe peuvent re´aliser cet objectif ambitieux : les transits,
pour les plane`tes a` courte pe´riode orbitale (.1 UA), et l’imagerie, pour les plane`tes a` longue
pe´riode (&1 UA).
I.1.3 Quelques avance´es marquantes
Je termine ce chapitre d’introduction en re´sumant quelques re´sultats parmi les plus signifi-
catifs sur les exoplane`tes.
I.1.3.1 Nouvelles classes de plane`tes
Un premier re´sultat est la de´couverte de types de plane`tes qui n’existent pas dans notre sys-
te`me solaire. J’ai de´ja` mentionne´ longuement les Jupiters chauds, ces plane`tes ge´antes gazeuses
orbitant tre`s pre`s de leur e´toile. Des Neptunes chauds ont e´galement e´te´ de´tecte´s a` partir de
2004 (Butler et al. 2004; McArthur et al. 2004). Des plane`tes de masse infe´rieure a` 10 masses
terrestres ont e´te´ mesure´es peu de temps apre`s (Rivera et al. 2005; Beaulieu et al. 2006) et ont
e´te´ appele´es “super-Terres”.
D’autres types de plane`tes ont e´te´ mis en e´vidence, tels que des plane`tes de forte excentricite´
(>0,3, Marcy & Butler 1996; Cochran et al. 1997), des plane`tes en orbite autour de composantes
d’e´toiles binaires e´carte´es (plusieurs centaines d’UA, par ex. Cochran et al. 1997) et serre´es
(quelques dizaines d’UA, par ex. Queloz et al. 2000), des plane`tes dans des syste`mes multiples
re´sonants (Pepe et al. 2007) et des plane`tes circumbinaires (Doyle et al. 2011).
I.1.3.2 Re´vision des mode`les de formation et d’e´volution plane´taire
Comme je l’ai mentionne´ au paragraphe I.1.1, la de´couverte des exoplane`tes a stimule´ l’ame´-
lioration des mode`les de formation existants pour le syste`me solaire et le de´veloppement de
nouveaux mode`les pour expliquer la diversite´ des objets de´tecte´s (paragraphe I.1.3.1). Il existe
deux grandes familles de mode`les : les mode`les par accre´tion du cœur (Pollack et al. 1996) et
ceux par instabilite´ gravitationnelle du disque protoplane´taire (Boss 1997).
Le premier mode`le e´tait le sce´nario de formation du syste`me solaire avant la de´couverte des
premie`res exoplane`tes. Selon lui, les plane`tes se seraient forme´es par accre´tion de corps plus
petits, appele´s plane´te´simaux, eux-meˆmes produits par l’accre´tion de poussie`res (Pollack et al.
1996). Pour les plane`tes ge´antes, d’orbite e´loigne´e, plus de mate´riau aurait e´te´ disponible et
les cœurs forme´s ont pu atteindre une masse suffisante (10–15 masses terrestres) pour initier
l’accre´tion du gaz environnant. Un de´faut majeur de ce mode`le e´tait le temps requis pour la
formation des cœurs des plane`tes ge´antes. En effet, les observations de disques montrent que
leur contenu en gaz diminue tre`s vite en quelques millions d’anne´es (Haisch et al. 2001).
Un second mode`le a e´te´ propose´ pour re´soudre le proble`me du temps de formation des
plane`tes ge´antes : celui de l’instabilite´ gravitationnelle du disque protoplane´taire (Boss 1997).
Dans ce sce´nario, les plane`tes ge´antes se forment suite a` la fragmentation et a` l’effondrement
local du disque. Le temps de formation ne´cessaire pour former les plane`tes est en accord avec le
temps de disparition du gaz observe´.
Ne´anmoins, Boley (2009) a montre´ que ce me´canisme est plus efficace pour des se´parations
au-dela` de 50–100 UA. Entretemps, des simulations de formation de plane`tes par accre´tion du
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cœur incorporant des me´canismes de migration ont permis de re´duire le temps de formation des
cœurs des plane`tes ge´antes et le rendre compatible avec le temps de disparition du gaz du disque
(Alibert et al. 2004, 2005). D’autres points en faveur du mode`le par accre´tion proviennent des
e´tudes statistiques, par exemple le nombre croissant de plane`tes vers les petites masses, le pic de
la distribution des pe´riodes orbitales duˆ aux Jupiters chauds et le nombre croissant de plane`tes
avec la me´tallicite´ de l’e´toile parente (Udry & Santos 2007).
Malgre´ ces avance´es, de nouvelles proble´matiques sont apparues. La prise en compte de
la migration des plane`tes dans leur formation et leur e´volution complique l’interpre´tation du
me´canisme de formation des objets de masse plane´taire de´tecte´s par imagerie a` quelques dizaines
d’UA (par ex., le syste`me de quatre plane`tes autour de HR 8799, Marois et al. 2008b; Marois
et al. 2010b). Est-ce que ces plane`tes ont pu se former par accre´tion sur des orbites proches de
leur e´toile puis migrer vers leurs orbites actuelles (Veras et al. 2009; Crida et al. 2009) ? Une
autre question ouverte concerne la formation des super-Terres. Se forment-elles par accre´tion in
situ (Hansen & Murray 2012) ou par accre´tion dans des re´gions plus e´loigne´es et migration vers
des se´parations plus proches (McNeil & Nelson 2010) ou par un autre me´canisme (Raymond
et al. 2008) ?
I.1.3.3 Relation masse-rayon des plane`tes
La de´termination de la masse et du rayon d’une plane`te est une e´tape fondamentale vers
sa caracte´risation car elle nous donne acce`s a` sa nature gazeuse ou rocheuse. Malheureusement,
ceci n’est possible actuellement que pour les plane`tes qui transitent devant leur e´toile.
Le diagramme masse-rayon de la figure I.1.2 montre les positions de ces plane`tes (points de
mesure avec les barres d’erreur) ainsi que les positions de Neptune, Saturne et Jupiter (points
marque´s d’une lettre) et les courbes d’isodensite´ correspondantes. Un point qui a surpris les
the´oriciens est le nombre e´leve´ de plane`tes “gonfle´es”, ces plane`tes de rayon anormalement e´leve´
par rapport a` leur masse si on tient compte uniquement de l’irradiation de l’e´toile (points au-
dessus de la courbe d’isodensite´ de Saturne). Plusieurs me´canismes supple´mentaires ont e´te´
propose´s pour rendre compte de ce phe´nome`ne (circulation atmosphe´rique, effets de mare´e,
opacite´ atmosphe´rique plus e´leve´e, convection a` l’inte´rieur de la plane`te), mais l’importance
relative de chacun d’eux est encore de´battue (Fortney et al. 2010).
I.1.3.4 Fre´quence d’occurrence des plane`tes
Savoir si le phe´nome`ne de la formation plane´taire est courant ou rare est fondamental pour
les instruments/missions de caracte´risation spectrale de l’atmosphe`re des exoplane`tes par transit
ou imagerie (chapitre II.1).
La majorite´ des contraintes sur la fre´quence d’occurrence des plane`tes est issue des mesures
de vitesses radiales, dont la sensibilite´ est biaise´e vers les plane`tes plus proches que quelques
UA. Pour des e´toiles de type solaire, Cumming et al. (2008) ont de´termine´ une fre´quence de
Jupiters chauds (pe´riode .10 jours ou se´paration <0,10 UA) de 1,8% et de plane`tes ge´antes
de pe´riode orbitale 2–2000 jours (0,03–3 UA) de 10,5%. Dans ce dernier cas, ces auteurs ont
note´ un accroissement d’un facteur 5 de la fre´quence des plane`tes pour une pe´riode supe´rieure
a` 300 jours (&0,9 UA). Pour des plane`tes ge´antes glace´es (10–30 masses terrestres) de pe´riode
infe´rieure a` 50 jours (.0,25 UA), Howard et al. (2010) ont estime´ que 6,5% des e´toiles de type
solaire en posse`dent une.
Re´cemment, des e´tudes statistiques base´es sur les observations en transit de Kepler (Ho-
ward et al. 2012) et en microlentilles gravitationnelles (Cassan et al. 2012) ont e´te´ publie´es. Les
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Figure I.1.2 – Diagramme masse-rayon des exoplane`tes de´tecte´es par les me´thodes des vitesses
radiales et des transits. Les points de mesure avec les barres d’erreur repre´sentent les exoplane`tes.
Les points marque´s d’une lettre indiquent la position de Neptune, Saturne et Jupiter (de gauche
a` droite). Les courbes d’isodensite´ correspondant a` ces trois plane`tes sont trace´es e´galement.
Noter le nombre important d’exoplane`tes situe´es au-dessus de la courbe d’isodensite´ associe´e a`
Saturne. Il s’agit d’objets tre`s peu denses avec un rayon anormalement e´leve´ d’apre`s les mode`les
de structure interne. Figure extraite de Fortney et al. (2010).
observations de Kepler indiquent une fre´quence de Jupiters chauds (<1%) plus faible que celle
estime´e a` partir des vitesses radiales. Une explication possible est les diffe´rences de proprie´te´s
physiques entre les e´chantillons analyse´s, en particulier la me´tallicite´ des e´toiles parentes. Tou-
tefois, les fre´quences d’occurrence de plane`tes de taille e´gale et infe´rieure a` celle de Neptune sont
en accord (13 et 15% pour Kepler et les vitesses radiales). Les microlentilles gravitationnelles
sondent des se´parations plus lointaines que les vitesses radiales (0,5–10 UA contre .5 UA) et des
types stellaires plus tardifs (K–M contre F–K). Cependant, le nombre de de´tections e´tant encore
faible (16 plane`tes, http://exoplanet.eu consulte´ le 21/07/2012), l’incertitude sur les re´sultats
est plus importante. Toutefois, ces derniers sont compatibles avec les fre´quences estime´es par les
travaux base´s sur les vitesses radiales.
I.1.3.5 Caracte´risation atmosphe´rique
La majorite´ des re´sultats obtenus dans ce domaine provient de la spectroscopie des transits
des Jupiters chauds (Seager & Deming 2010) et concerne des plane`tes de se´paration orbitale
plus proche que ∼0,05. En effet, lorsqu’une plane`te passe devant son e´toile, on peut mesurer un
spectre en transmission des couches supe´rieures de son atmosphe`re et lorsqu’elle passe derrie`re,
on peut mesurer un spectre en e´mission et sonder des couches atmosphe´riques plus profondes
(Seager & Deming 2010).
15
Chapitre I.1. Comple´mentarite´ des me´thodes de de´tection et re´sultats marquants
La premie`re analyse de l’atmosphe`re d’une exoplane`te date de 2002, avec la de´tection du
doublet du sodium (longueur d’onde de∼0,589 µm) dans le spectre en transmission de HD 209458
b avec le te´lescope spatial Hubble par Charbonneau et al. (2002). Le lancement du te´lescope
infrarouge Spitzer en 2003 a permis de mesurer le flux en e´mission et la tempe´rature de brillance
d’exoplane`tes dans plusieurs bandes de l’infrarouge proche et moyen a` partir de 2005 (Deming
et al. 2005; Charbonneau et al. 2005). A` partir de 2008, des spectres en infrarouge proche a`
une re´solution de 40 ont e´te´ obtenus avec le te´lescope Hubble (Swain et al. 2008, 2009a,b). On
dispose actuellement de mesures photome´triques multibandes pour deux douzaines de plane`tes
(Seager & Deming 2010).
Des observations de Jupiters chauds dans le domaine visible ont notamment confirme´ la
the´orie selon laquelle ces objets re´fle´chissent peu la lumie`re (albe´do <0,2), contrairement a`
notre Jupiter (albe´do de 0,5) (Seager & Deming 2010). Les signatures spectrales de l’eau, du
me´thane, du monoxyde de carbone et du dioxyde de carbone ont e´te´ observe´es dans le spectre
de HD 209458 b et HD 189733 b (Tinetti et al. 2007; Swain et al. 2008, 2009a,b). La de´tection
de l’eau e´tait attendue d’apre`s les pre´dictions the´oriques mais pas celle du dioxyde de carbone
(Seager & Deming 2010). La de´tection en grande quantite´ de cette dernie`re mole´cule pourrait
eˆtre un indice d’un fort enrichissement en me´tallicite´ et/ou de processus photochimiques dans
l’atmosphe`re (Seager & Deming 2010). La pre´sence de brume a e´te´ propose´e pour quelques
plane`tes pour expliquer la profondeur des raies (Seager & Deming 2010). Un autre point qui a
e´te´ explore´ est la pre´sence ou non de forts gradients de tempe´rature entre l’he´misphe`re jour et
l’he´misphe`re nuit des Jupiters chauds. En effet, la the´orie pre´dit une rotation synchrone pour ces
plane`tes tre`s proches de leur e´toile, qui pre´senteraient ainsi le meˆme he´misphe`re au flux incident
intense de l’e´toile. Bien que de forts gradients de tempe´rature aient e´te´ effectivement mesure´s
pour plusieurs plane`tes, il existe quelques cas ou` des gradients de tempe´rature modestes ont e´te´
observe´s. Ceci pourrait eˆtre explique´ par une circulation atmosphe´rique importante redistribuant
l’e´nergie rec¸ue (Seager & Deming 2010). Enfin, l’e´chappement atmosphe´rique d’une exoplane`te a
e´te´ de´tecte´ (Vidal-Madjar et al. 2003) ainsi que des inversions du profil vertical de la tempe´rature
atmosphe´rique (Seager & Deming 2010).
Cependant, un grand nombre de ces mesures a e´te´ re´alise´ aux limites de l’instrument utilise´,
impliquant de ce fait des rapports signal a` bruit faibles (quelques sigmas). De plus, certaines
hypothe`ses, comme les inversions de tempe´rature, sont base´es sur des spectres mode`les, qui
de´pendent d’un nombre important de parame`tres et qui peuvent donc eˆtre de´ge´ne´re´s (Seager
& Deming 2010). Pour lever ces possibles de´ge´ne´rescences, il est important de mesurer le flux
re´fle´chi/e´mis des plane`tes avec un meilleur rapport signal a` bruit et une re´solution spectrale plus
e´leve´e en couvrant simultane´ment un domaine de longueurs d’onde le plus large possible. C’est
ce que propose de faire la mission EChO (Exoplanet Characterization Observatory, Tinetti et al.
2012).
En conclusion de ce chapitre, j’ai explique´ en quoi les diffe´rentes me´thodes de de´tection des
exoplane`tes e´taient comple´mentaires par l’espace des parame`tres qu’elles sondent et les types
d’e´tude qu’elles permettent. Un certain nombre de re´sultats importants ont de´ja` e´te´ obtenus mais
ils sont majoritairement base´s sur des e´chantillons particuliers de plane`tes. Pour avoir une vision
plus comple`te des me´canismes de formation et d’e´volution de ces objets, il est ne´cessaire d’e´largir
le spectre des de´tections (pe´riodes orbitales plus longues, types stellaires pre´coces et tardifs,
objets jeunes) et le nombre de parame`tres physiques mesure´s (rayon, densite´, spectre). Pour
cela, une me´thode particulie`rement inte´ressante est l’imagerie, dont je de´cris la proble´matique,
les techniques associe´es, quelques re´sultats obtenus avec les instruments actuels et les instruments
en cours d’inte´gration et a` l’e´tude dans le chapitre suivant.
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Chapitre I.2
L’imagerie directe des exoplane`tes
Je m’inte´resse dans ce chapitre a` la technique de l’imagerie directe pour l’e´tude des exo-
plane`tes. Je rappelle d’abord les motivations scientifiques de cette me´thode (paragraphe I.2.1).
Puis je discute les de´fis lie´s a` l’imagerie et les techniques propose´es pour y reme´dier (para-
graphe I.2.2). Je de´cris ensuite les objectifs scientifiques et les performances des instruments
actuels et en cours d’inte´gration ainsi que des projets futurs (paragraphes I.2.3 et I.2.4). Par
cette analyse, je montre l’inte´reˆt d’un petit coronographe spatial pour l’e´tude des ge´antes ga-
zeuses et glace´es et des super-Terres froides (chapitre II.1).
I.2.1 Analyse spectrale des plane`tes a` longue pe´riode orbitale
Dans le chapitre pre´ce´dent, j’ai mis en e´vidence que les techniques de de´tection des exopla-
ne`tes (vitesses radiales, transits, imagerie, microlentilles gravitationnelles, astrome´trie, chrono-
me´trage) e´taient comple´mentaires par le type de recherches qu’elles permettent (analyse statis-
tique, recherche de cibles pour l’analyse spectrale et mesure de spectres) et les types de plane`tes
e´tudie´es. En particulier, seules les techniques des transits et de l’imagerie a` haute re´solution
angulaire permettent de mesurer les photons e´mis et/ou re´fle´chis par la plane`te et ainsi de de´-
terminer la tempe´rature effective, la gravite´ de surface, la composition chimique et la structure
verticale de l’atmosphe`re (profils de tempe´rature, de densite´, des nuages). La spectroscopie des
transits a permis la photome´trie multi-longueur d’onde d’une quinzaine de plane`tes a` courte
pe´riode orbitale et l’analyse du spectre de trois Jupiters chauds (Seager & Deming 2010, et
paragraphe I.1.3.5). Toutefois, les plane`tes a` longue pe´riode orbitale, depuis quelques dixie`mes
jusqu’a` quelques centaines d’UA, sont plus difficiles a` atteindre. Or leur e´tude est ne´cessaire pour
la de´termination de la fre´quence d’occurrence des plane`tes. La population des plane`tes ge´antes,
en particulier celle a` des se´parations de 5–20 UA, est importante pour contraindre les mode`les
de formation plane´taire, puisque qu’elle pourrait se trouver a` la frontie`re entre les re´gimes op-
timaux des mode`les d’accre´tion du cœur (Pollack et al. 1996; Ida & Lin 2004) et d’instabilite´
gravitationnelle (Boss 1997, 2011). Les vitesse radiales ont permis de de´tecter pour l’instant une
douzaine de plane`tes ge´antes de se´paration ≥5 UA (http://exoplanet.eu consulte´ le 11 juin
2012, Schneider et al. 2011). Pour beaucoup de syste`mes plane´taires, les mesures de vitesses
radiales sugge`rent la pre´sence de plane`tes en orbite plus lointaine (Udry & Santos 2007). De
plus, Cumming et al. (2008) ont pre´vu, a` partir d’extrapolations des distributions en masse et
en pe´riode des plane`tes de´tecte´es par cette me´thode, que 17 a` 20% des e´toiles posse`dent des
plane`tes ge´antes gazeuses a` des se´parations infe´rieures a` 20 UA. L’efficacite´ de la spectroscopie
des transits diminue rapidement avec la se´paration orbitale car la probabilite´ d’un transit est
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inversement proportionnelle a` cette dernie`re. Or, pour mesurer le spectre d’une plane`te avec un
bon rapport signal a` bruit, il faut cumuler les mesures de plusieurs transits. Cela requiert des
programmes d’observation de longue dure´e avec des instruments tre`s stables. Quant a` l’imagerie
directe, il s’agit d’une me´thode difficile a` mettre en œuvre car elle ne´cessite d’obtenir de hauts
contrastes e´toile/plane`te (du million a` une dizaine de milliards, voir figure I.2.1) a` des se´parations
angulaires tre`s proches (quelques fractions de seconde d’arc). Ne´anmoins, cette technique peut
analyser les plane`tes sur une plus grande gamme de se´parations que toutes les autres me´thodes
et est la seule a` permettre l’e´tude de leur lieu de naissance, les disques protoplane´taires. Le fait
de re´soudre angulairement donne acce`s a` toutes les fre´quences spatiales couvertes par le te´les-
cope. L’imagerie directe permet aussi de chercher des plane`tes de toutes les inclinaisons autour
d’e´toiles de tous les types spectraux et jeunes, alors que la me´thode des transits est limite´e aux
plane`tes d’inclinaison proche de 90◦ et les vitesses radiales ont observe´ pre´fe´rentiellement des
e´toiles FGK aˆge´es. L’information fournie par l’imagerie directe pourrait ainsi eˆtre plus pertinente
pour contraindre les mode`les de formation plane´taire que des e´tudes statistiques sur des objets
qui se sont de´ja` forme´s et qui ont e´volue´ (par exemple, Udry & Santos 2007).
I.2.2 Haut contraste a` haute re´solution angulaire
Le graphique de gauche de la figure I.2.1 montre des spectres de corps noirs du Soleil et
de plane`tes (Ve´nus, la Terre, Mars, Jupiter et un Jupiter chaud) dans le visible et l’infrarouge
exprime´s en termes de rapport de flux total. En premie`re approximation, le spectre des plane`tes
peut eˆtre repre´sente´ par la somme de deux distributions spectrale d’e´nergie de corps noir : une
composante due a` l’e´mission thermique qui domine l’infrarouge moyen (de´termine´e par la tem-
pe´rature effective et le rayon de la plane`te) et une composante due a` la re´flexion de la lumie`re
de l’e´toile par la plane`te (de´pendant de son albedo, son rayon et sa se´paration a` l’e´toile). Pour
la Terre, le rapport de flux e´toile/plane`te est de 5 milliards dans le domaine visible (λ= 0,7 µm)
et de 10 millions dans l’infrarouge moyen (λ= 10 µm). D’apre`s ce graphique, l’infrarouge moyen
semble a priori beaucoup plus favorable pour la de´tection et la caracte´risation de plane`tes si-
milaires a` la Terre que le visible. Cependant, l’observation a` haute re´solution angulaire a` ces
longueurs d’onde ne´cessite plusieurs te´lescopes spatiaux volant en formation (interfe´rome`tres an-
nuleurs, hyperte´lescopes). De plus, cette figure ne tient pas compte du phe´nome`ne de diffraction
de la lumie`re par les te´lescopes, qui est illustre´ sur la figure de droite. L’intensite´ d’une e´toile
vue au travers d’un te´lescope n’est pas ponctuelle dans le champ mais suit la distribution de la
tache d’Airy, dans le cas d’un te´lescope a` pupille parfaitement circulaire sans obstruction. Le
contraste a` atteindre pour de´tecter une exoplane`te en imagerie haute dynamique de´pend de la
position de la plane`te dans la tache de diffraction de l’e´toile. Par exemple, a` une se´paration de
2 λ0/D (∼0,2′′ pour une longueur d’onde de 0,7 µm et un te´lescope de 1,5 m 8), le contraste
d’une plane`te similaire a` la Terre par rapport aux re´sidus stellaires a` la meˆme position est de
10−7.
En plus de la de´pendance en longueur d’onde, le contraste e´toile/plane`te varie selon les
proprie´te´s plane´taires (type, tempe´rature, rayon, se´paration a` l’e´toile), comme le montre le
graphique de gauche de la figure I.2.1, mais aussi du type stellaire.
8. Il s’agit de la re´solution du projet de coronographe spatial SPICES, que je de´cris au chapitre II.1.
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Figure I.2.1 – A` gauche, je montre des spectres de corps noirs du Soleil et de plane`tes (Ve´nus,
la Terre, Mars, Jupiter et un Jupiter chaud) dans le visible et l’infrarouge exprime´s en termes
de rapport de flux total. Pour la Terre, le contraste est 5 milliards dans le domaine visible
(λ= 0,7 µm) et 10 millions dans l’infrarouge moyen (λ= 10 µm). L’infrarouge moyen semble
a priori beaucoup plus favorable pour la de´tection et la caracte´risation de plane`tes similaires a`
la Terre que le visible. Cependant, l’observation a` haute re´solution angulaire a` ces longueurs
d’onde ne´cessite plusieurs te´lescopes spatiaux volant en formation. De plus, cette figure ne tient
pas compte du phe´nome`ne de diffraction de la lumie`re par les te´lescopes qui est illustre´ a` droite.
L’intensite´ d’une e´toile vue au travers d’un te´lescope n’est pas ponctuelle dans le champ (il
s’agit d’une tache d’Airy pour un te´lescope a` pupille parfaitement circulaire sans obstruction).
Le contraste a` atteindre pour de´tecter une exoplane`te en imagerie haute dynamique de´pend de
la position de la plane`te dans la tache de diffraction de l’e´toile. Par exemple, a` une se´paration
de 2 λ0/D (∼0,2′′ pour une longueur d’onde de 0,7 µm et un te´lescope de 1,5 m, le contraste
d’une plane`te similaire a` la Terre par rapport aux re´sidus stellaires a` la meˆme position est de
10−7. La figure de gauche est extraite de Seager & Deming (2010).
I.2.2.1 Atte´nuer la diffraction de l’e´toile
Nous avons vu qu’a` cause du phe´nome`ne de diffraction, la lumie`re de l’e´toile est distribue´e
dans tout le champ de vue et n’est pas localise´e dans des re´gions particulie`res. Il existe plu-
sieurs me´thodes pour atte´nuer la lumie`re diffracte´e, dont la coronographie et l’interfe´rome´trie
annulante 9.
I.2.2.1.1 Coronographie
La coronographie a e´te´ invente´e par Bernard Lyot pour l’observation de la couronne solaire
en dehors des e´clipses (Lyot 1932). Son principe est illustre´ a` la figure I.2.2, dans le cas de
sources ponctuelles a` l’infini. Elle consiste a` bloquer la lumie`re focalise´e par un te´lescope au
9. Ces deux techniques reposent sur le meˆme concept de base (faire interfe´rer de manie`re destructrice la lumie`re
de l’e´toile avec elle-meˆme) mais diffe`rent par le nombre de te´lescopes implique´s (1 pour la premie`re et 2 ou plus
pour la seconde).
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Figure I.2.2 – Principe du coronographe de Lyot. La lumie`re d’une e´toile (faisceau de couleur
jaune) est focalise´e par un te´lescope puis bloque´e par un masque opaque place´ dans le plan focal
de celui-ci. En plac¸ant un diaphragme de Lyot le´ge`rement plus petit que la pupille image´e dans le
plan pupille re´-image´, on supprime une grande partie de la lumie`re diffracte´e. Les quatre images
en haut de la figure montrent l’intensite´ de la lumie`re de l’e´toile dans la pupille du te´lescope,
le plan du masque en plan focal, le plan du diaphragme de Lyot et le de´tecteur. Un objet faible
se´pare´ angulairement de l’e´toile (faisceau de couleur verte) n’est pas affecte´ par le masque en
plan focal mais son flux est re´duit par le diaphragme de Lyot (voir les images le long du faisceau).
moyen d’un masque opaque place´ dans le plan focal de celui-ci. En plac¸ant un diaphragme
le´ge`rement plus petit que la pupille image´e dans le plan pupille re´-image´ 10, on supprime une
grande partie de la lumie`re diffracte´e. Un objet faible se´pare´ angulairement de l’e´toile n’est pas
affecte´ par le masque en plan focal, mais son flux est re´duit par le diaphragme de Lyot. En langage
mathe´matique, l’effet d’un coronographe se traduit de la manie`re suivante, en supposant une
onde plane incidente, d’amplitude constante note´e ψ0, un te´lescope de pupille de transmission
M1(~ξ) et un masque en plan focal de transmission M2(~u) :
ψ1(~ξ) = ψ0 M1(~ξ) dans le plan pupille (I.2.1)
ψ2(~u) = ψ0 F [M1(~ξ)]×M2(~u) dans le plan focal du masque (I.2.2)
ψ3(~ξ) = ψ0 F−1[F [M1(~ξ)]×M2(~u)]
= ψ0 M1(~ξ) ∗ F−1[M2(~u)] dans le plan pupille re´− image´ (I.2.3)
ou` * de´signe le produit de convolution. L’e´quation (I.2.3) de´crit le principe de la coronographie :
il s’agit de la convolution de la pupille du te´lescope par la transforme´e de Fourier du masque
en plan focal. Cette e´quation est fondamentale car elle permet de comprendre tous les types
de coronographes. En effet, elle de´pend de deux parame`tres : la pupille et le masque en plan
focal. Pour re´duire l’e´nergie (module carre´ de l’amplitude complexe) de l’e´toile a` l’inte´rieur du
diaphragme de Lyot, on peut optimiser soit le masque en plan focal (coronographes d’amplitude
et de phase) soit la transmission de la pupille du te´lescope (principe de l’apodisation). En
10. L’ajout de ce diaphragme est l’ide´e majeure de Bernard Lyot. Ce diaphragme est depuis appele´ “diaphragme
de Lyot”.
20
I.2.2. Haut contraste a` haute re´solution angulaire
Figure I.2.3 – Racine carre´e de l’intensite´ dans le plan de la pupille re´-image´e d’un coronographe
de Lyot pour une source lumineuse ponctuelle. On constate que le coronographe de Lyot ne rejette
pas comple`tement l’e´nergie de l’e´toile en dehors de la pupille re´-image´e (|ξ/D | > 1). Meˆme en
plac¸ant un diaphragme le´ge`rement plus petit que la pupille re´-image´e, le flux de l’e´toile n’est pas
totalement atte´nue´. Ceci a motive´ le de´veloppement de nouveaux concepts de coronographe (voir
section I.2.2.1.1).
supposant un proble`me a` deux dimensions, un te´lescope de pupille parfaitement circulaire sans
obstruction et de transmission 1, et un masque comple`tement opaque de diame`tre d en plan
focal, ces e´quations s’e´crivent :
ψ1(ξ) = ψ0 Π
(
ξ
D
)
(I.2.4)
ψ2(u) = ψ0
2piD2
4
× J1(piuD)
piuD
×
[
1−Π
(u
d
)]
(I.2.5)
ψ3(ξ) = ψ0 Π
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ξ
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(I.2.6)
avec
Π
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D
)
= 1 pour |u| < D/2
= 0 sinon
Finalement :
ψ3(ξ) = ψ0 Π
(
ξ
D
)
∗
[
δ(ξ)− 2piD
2
4
× J1(piξD)
piξD
]
(I.2.7)
L’application de la coronographie a` la recherche d’astres faibles autour d’e´toiles brillantes a
toutefois duˆ attendre la fin du sie`cle dernier (Nakajima et al. 1994). Ne´anmoins, le coronographe
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Figure I.2.4 – Classification des diffe´rents concepts de coronographe. L’ensemble des concepts
de coronographe de´veloppe´s depuis Bernard Lyot (Lyot 1932) peut eˆtre se´pare´ en trois cate´gories
(les occulteurs ne sont pas indique´s dans cette classification) : les coronographes interfe´rentiels,
les coronographes de´rive´s du concept de Lyot (masque en plan focal et diaphragme dans le plan
pupille re´-image´) et les apodiseurs. Figure extraite de Quirrenbach (2005).
de Lyot pre´sente deux de´fauts majeurs. D’abord, il ne permet pas d’atte´nuer parfaitement la
lumie`re de l’e´toile, comme le montre l’e´quation (I.2.7) et sa repre´sentation graphique a` la fi-
gure I.2.3. Ensuite, il ne permet pas de rechercher des objets faibles tre`s proches angulairement
de leur e´toile (quelques fractions de seconde d’arc), car la diminution de la taille du masque en
plan focal implique l’utilisation d’un diaphragme plus petit pour atte´nuer la lumie`re diffracte´e.
Le nombre de photons de l’e´toile et d’un e´ventuel compagnon est alors fortement re´duit. Pour
re´pondre a` ce proble`me, un grand nombre de concepts ont e´te´ e´labore´s. Le but de ce manuscrit
n’est pas de discuter l’ensemble de ces concepts dans le de´tail. Le lecteur inte´resse´ en trou-
vera une liste exhaustive et une comparaison des performances dans Guyon et al. (2006). Une
classification des diffe´rents types de coronographes est donne´e dans la figure I.2.4, extraite de
Quirrenbach (2005). Il est possible de regrouper ces concepts en quatre cate´gories (seuls les trois
premiers sont montre´s dans la figure I.2.4) :
– les coronographes “interfe´rentiels”. Ces coronographes utilisent une lame se´paratrice pour
se´parer le faisceau lumineux incident en deux faisceaux qui sont ensuite combine´s inter-
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fe´rome´triquement de manie`re destructrice. Parmi les dispositifs de cette famille figure le
coronographe interfe´rentiel achromatique (Baudoz et al. 2000).
– les coronographes de´rive´s du concept de Lyot. Cette cate´gorie regroupe les masques en plan
focal qui modifient l’amplitude − coronographe de Lyot optimise´ (Sivaramakrishnan et al.
2001), coronographe a` bande limite´e (Kuchner & Traub 2002) − ou la phase − masque de
phase de Roddier (Roddier & Roddier 1997), masque de phase a` quatre quadrants (Rouan
et al. 2000), masque de phase a` deux zones (Soummer et al. 2003b), vortex (Mawet et al.
2005) − du front d’onde incident.
– les apodiseurs. Le principe de l’apodisation a e´te´ introduit par Jacquinot & Roizen-Dossier
(1964) puis repris par Nisenson & Papaliolios (2001). Elle consiste a` optimiser la forme
ge´ome´trique de la pupille du te´lescope ou a` remplacer la transmission uniforme de la pupille
par une transmission variable afin d’atte´nuer les effets de la diffraction. Cette me´thode est
utilise´e dans de nombreux dispositifs comme les pupilles binaires a` forme non circulaire
et les pupilles apodise´es (Kasdin et al. 2003), le Phase-Induced Amplitude Apodization
Coronagraph (Guyon 2003) et le coronographe de Lyot a` pupille apodise´e (Soummer et al.
2003a).
– les occulteurs (Cash 2006). Les coronographes et les apodiseurs sont sensibles aux de´fauts
de phase du front d’onde incident. Dans l’espace, ces de´fauts sont cause´s par les imper-
fections des optiques du te´lescope. Le principe des occulteurs est de s’affranchir de ce
proble`me en bloquant la lumie`re de l’e´toile avant qu’elle entre dans le te´lescope. Pour cela,
un masque occulteur de quelques dizaines de me`tres est place´ devant le te´lescope a` des
distances de l’ordre de quelques dizaines de milliers de kilome`tres 11. La forme de celui-ci
doit eˆtre optimise´e pour bloquer comple`tement le flux stellaire. Ce concept pose un cer-
tain nombre de de´fis technologiques : pre´cision de fabrication, de´ploiement dans l’espace
et maintien devant le te´lescope. Les re´seaux de Fresnel (Koechlin et al. 2005) font partie
de cette cate´gorie. L’occulteur est remplace´ par un re´seau qui va focaliser la lumie`re sur
le te´lescope. Ceci permet de re´duire la distance entre le re´seau et le te´lescope (quelques
kilome`tres). Toutefois, la transmission globale de l’instrument est fortement re´duite par
rapport a` l’occulteur externe.
I.2.2.1.2 Interfe´rome´trie annulante
La deuxie`me technique pour atte´nuer la lumie`re diffracte´e de l’e´toile est l’interfe´rome´trie
annulante (Bracewell 1978). L’interfe´rome´trie consiste a` combiner les faisceaux issus d’au moins
deux te´lescopes afin d’obtenir une re´solution e´quivalente a` celle d’un te´lescope monolithique de
diame`tre e´gal a` la distance se´parant les te´lescopes suivant les directions joignant les centres des
diffe´rentes paires de te´lescopes composant l’interfe´rome`tre. L’e´galisation des chemins optiques
des faisceaux est obtenue a` l’aide de lignes a` retard. L’interfe´rome´trie annulante consiste a` ajouter
dans l’une de ses lignes a` retard une diffe´rence de chemin optique e´gale a` la moitie´ de la longueur
d’onde d’observation afin de faire interfe´rer les faisceaux issus de l’e´toile de manie`re destructrice
pour atte´nuer le flux stellaire (de´faut de phase de pi, panneau de gauche de la figure I.2.5).
L’image obtenue est un syste`me alterne´ de franges sombres et lumineuses, ou` la lumie`re est
bloque´e et transmise respectivement (panneau de droite de la figure I.2.5). La largeur de ces
franges est inversement proportionnelle a` la base entre les te´lescopes de l’interfe´rome`tre. En
changeant cette dernie`re ou en faisant tourner l’interfe´rome`tre sur son axe, on peut observer le
proche environnement de l’e´toile a` la recherche de plane`tes. Si une plane`te est en orbite, son flux
11. Les taille et distance de l’occulteur sont proportionnelles au diame`tre du te´lescope pour une re´solution
angulaire donne´e.
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Figure I.2.5 – Principe de l’interfe´rome´trie annulante. Gauche : L’interfe´rome´trie consiste
a` combiner les faisceaux issus d’au moins deux te´lescopes afin d’obtenir une re´solution e´quiva-
lente a` celle d’un te´lescope monolithique de diame`tre e´gal a` la distance se´parant les te´lescopes.
L’e´galisation des chemins optiques des faisceaux est obtenue a` l’aide de lignes a` retard. L’interfe´-
rome´trie annulante consiste a` ajouter dans l’une de ses lignes a` retard une diffe´rence de chemin
optique e´gale a` la moitie´ de la longueur d’onde d’observation afin de faire interfe´rer les faisceaux
issus de l’e´toile de manie`re destructrice pour atte´nuer le flux stellaire. Droite : L’image obtenue
est un syste`me alterne´ de franges sombres et lumineuses, pour lesquelles la lumie`re est bloque´e
et transmise respectivement. Figures extraites d’Ollivier et al. (2009).
sera module´ par le passage d’une frange sombre a` une frange lumineuse. Les contraintes lie´es au
controˆle de la pre´cision de la diffe´rence de chemin optique font que cette technique est plutoˆt
utilise´e aux longueurs d’onde de l’infrarouge (∼10 µm pour le Keck Interferometric Nuller).
I.2.2.2 Atte´nuer le bruit de speckles de l’e´toile
Les performances de la coronographie et de l’interfe´rome´trie annulante sont limite´es par
les re´sidus non cohe´rents de la lumie`re stellaire. Ces derniers, appele´s tavelures ou speckles en
anglais, sont cre´e´s par la turbulence atmosphe´rique (pour les te´lescopes au sol) et par les de´fauts
optiques de l’instrument. Il existe deux me´thodes pour atte´nuer ce bruit de speckles : soit le
re´duire a posteriori par les techniques d’imagerie diffe´rentielle, soit le re´duire a priori par les
techniques de controˆle de front d’onde.
I.2.2.2.1 Imagerie diffe´rentielle
L’imagerie diffe´rentielle a pour but de soustraire une image de la re´ponse de l’instrument
(appele´e la fonction d’e´talement du point) aux images de science. Cette image de re´fe´rence peut
eˆtre obtenue par de nombreuses me´thodes :
– l’observation d’une e´toile de re´fe´rence. Cette e´toile doit eˆtre proche de l’e´toile de science,
pour ne pas trop modifier les aberrations du te´lescope (flexion des supports des optiques),
24
I.2.2. Haut contraste a` haute re´solution angulaire
et ne pas avoir de compagnon(s), de disque et/ou d’enveloppe re´solus. Les inconve´nients de
cette technique sont sa sensibilite´ aux variations temporelles des conditions d’observation
(essentiellement le niveau de correction de l’optique adaptative) et le fait qu’elle requiert de
faire deux observations (l’une pour l’e´toile de science et l’autre pour l’e´toile de re´fe´rence).
– l’imagerie diffe´rentielle angulaire (Marois et al. 2006a; Lafrenie`re et al. 2007a). Il s’agit
d’une extension de la technique de “roll deconvolution” utilise´e sur le te´lescope spatial
Hubble (Schneider et al. 1998) mais adapte´e a` des observations sur un te´lescope au sol.
L’objectif de l’imagerie diffe´rentielle angulaire est de construire une image de re´fe´rence a`
partir des images de science elles-meˆmes, e´vitant ainsi l’observation d’une e´toile de re´fe´-
rence. Elle consiste a` maintenir l’orientation des aberrations du te´lescope fixe par rapport
au de´tecteur. Les astres pre´sents dans le champ de vue (compagnon(s) de l’e´toile de science
mais aussi e´toile(s) de fond) vont alors tourner autour de l’e´toile de science. L’efficacite´
de cette technique est d’autant plus importante que l’amplitude de la rotation est grande
pour une dure´e de l’observation petite et que les speckles sont dus a` des aberrations op-
tiques situe´es dans le plan pupille (les aberrations hors plan pupille tourneront dans le
champ). En particulier, le champ de vue tourne d’autant plus vite que l’e´toile est observe´e
pre`s du ze´nith (McLean 1997). Ne´anmoins, cette technique reste sensible a` des variations
temporelles des conditions d’observation.
– l’imagerie diffe´rentielle spectrale (Racine et al. 1999). Cette me´thode utilise des diffe´rences
entre les proprie´te´s spectrales de l’e´toile (et donc des speckles) et d’e´ventuelles plane`tes
en orbite. En particulier, les mode`les d’atmosphe`res (Burrows et al. 1997; Chabrier et al.
2000) pre´disent l’apparition de bandes d’absorption du me´thane dans le spectre d’objets
plus froids que 1300 K autour de 1,6 µm. Une image dans cette bande spectrale ne montrera
que l’e´toile alors qu’une image en dehors de celle-ci montrera l’e´toile et la (les) plane`te(s).
En prenant deux images simultane´es a` ces deux longueurs d’onde, en les remettant a` la
meˆme e´chelle spatiale (l’extension des speckles est proportionnelle a` la longueur d’onde en
premie`re approximation pour des aberrations petites) et en les soustrayant, on obtiendra
une image de la plane`te. Cependant, cette technique est sensible a` une variation de l’in-
tensite´ des speckles diffe´rente de la relation proportionnelle a` λ (due, par exemple, a` la
propagation de Fresnel). Une extension de cette technique est la de´convolution spectrale
(Sparks & Ford 2002), qui utilise les images produites par un spectrome`tre inte´gral de
champ (section II.1.3.3). Cette dernie`re ne fait plus d’hypothe`se sur le spectre d’une pla-
ne`te mais reste limite´e par des variations non monotones de l’intensite´ des speckles avec la
longueur d’onde.
– l’imagerie diffe´rentielle polarime´trique (Kuhn et al. 2001). Celle-ci utilise le fait que la
lumie`re d’une e´toile est peu ou pas polarise´e contrairement a` celle d’une plane`te (Kemp
et al. 1987). Elle consiste a` prendre des images dans deux e´tats de polarisation perpendi-
culaires et a` les soustraire pour faire ressortir la plane`te par rapport aux speckles. Cette
technique n’a pas permis a` ce jour de de´tecter des exoplane`tes mais s’est re´ve´le´e efficace
pour l’imagerie de disques circumstellaires (par exemple, Kuhn et al. 2001).
– des me´thodes utilisant les proprie´te´s de cohe´rence de la lumie`re de l’e´toile. Il existe plusieurs
techniques (Guyon 2004; Codona & Angel 2004), dont celle de la self-coherent camera
(Baudoz et al. 2006) que je de´cris au paragraphe II.2.1.
I.2.2.2.2 Controˆle de front d’onde
Cette me´thode a e´te´ propose´e par Babcock (1953) pour compenser les aberrations des images
astronomiques induites par la turbulence de l’atmosphe`re terrestre. Cette turbulence de´grade
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Figure I.2.6 – Gauche : Principe du controˆle de front d’onde. Cre´dits : Observatoire de Pa-
ris/LESIA. Droite : Images corrige´e et non corrige´e d’un syste`me stellaire double observe´ par
le syste`me d’optique adaptative COME-ON sur le te´lescope de 1,52 m de l’Observatoire de Haute
Provence (Rousset et al. 1990). Il s’agit de la premie`re image obtenue par un te´lescope e´quipe´
d’un syste`me d’optique adaptative. Figure extraite de Rousset et al. (1990).
l’image the´orique d’un te´lescope (la tache d’Airy pour un te´lescope de pupille circulaire sans
obstruction) en de´formant le front d’onde issu d’une e´toile. Au lieu d’eˆtre plan 12 (en phase), le
front d’onde est de´forme´ et produit une image compose´e d’une multitude de speckles de largeur
λ/D pour des temps de pose tre`s courts (de l’ordre de l’e´chelle de temps caracte´ristique de la
turbulence, qui est typiquement d’une dizaine de millisecondes). En posant plusieurs secondes,
les speckles vont se moyenner et former une tache lumineuse d’une largeur typique de quelques
secondes d’arc 13. Il s’agit d’une limite fondamentale qui ne peut eˆtre ame´liore´e en augmentant
le diame`tre du te´lescope (la re´solution the´orique de ce dernier est λ/D, avec D le diame`tre).
Autrement dit, un te´lescope de 8 m de diame`tre sans syste`me de controˆle de front d’onde ne
verrait pas de de´tails plus fins qu’un te´lescope de quelques dizaines de centime`tres 14, bien qu’il
collecte 6 000 fois plus de photons que ce dernier. Un syste`me de controˆle de front d’onde est
constitue´ d’un analyseur de surface d’onde, qui mesure les aberrations d’un front d’onde incident,
et d’un miroir de´formable, qui les corrige selon les commandes envoye´es par l’analyseur de surface
d’onde (figure I.2.6, gauche). Il a fallu attendre le de´but des anne´es 1990 pour que cette technique
soit imple´mente´e sur un te´lescope (Rousset et al. 1990, et figure I.2.6, droite). Sa validation a
permis la construction de te´lescopes de 8–10 m de diame`tre, tels que le Very Large Telescope
(VLT), les te´lescopes Keck, les te´lescopes Gemini et le Large Binocular Telescope.
L’application du controˆle de front d’onde pour l’imagerie a` haut contraste depuis l’espace a
e´te´ propose´e par Malbet et al. (1995). Il ne s’agit plus de corriger la turbulence atmosphe´rique
12. En toute rigueur, le front d’onde issu d’une source ponctuelle est sphe´rique mais il est localement plan car
les e´toiles sont a` de tre`s grandes distances de la Terre.
13. Cette largeur appele´e seeing de´pend de la force de la turbulence atmosphe´rique et de la longueur d’onde
d’observation.
14. Cette valeur est appele´e parame`tre de Fried et est proportionnelle a` la puissance 6/5 de la longueur d’onde
(Fried 1966).
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Figure I.2.7 – Images des plane`tes en orbite autour de HR 8799 (gauche) et de β Pictoris
(droite). Les images de HR 8799 ont e´te´ obtenues par la technique de l’imagerie diffe´rentielle
angulaire (paragraphe I.2.2.2.1). L’image de β Pictoris est la combinaison d’observations de
plusieurs instruments (ADONIS sur le te´lescope de 3,6 m de La Silla pour le disque, Mouillet
et al. 1997) et NaCo sur le VLT pour la plane`te (Lagrange et al. 2009, 2010b). Les images
de la plane`te ont e´te´ re´alise´es selon la technique de la soustraction d’une e´toile de re´fe´rence
(paragraphe I.2.2.2.1). Figures extraites de Marois et al. (2010b) et Lagrange et al. (2010b).
mais de compenser les aberrations induites par les optiques de l’instrument elles-meˆmes. L’ap-
proche suivie est diffe´rente de celle des syste`mes d’optique adaptative sur les te´lescopes au sol.
Ces derniers cherchent a` maximiser l’intensite´ de l’image fournie par le te´lescope alors que les
syste`mes de controˆle de front d’onde ont pour objectif de minimiser l’e´nergie en plan focal des
speckles.
I.2.3 Instruments actuels et en cours d’inte´gration
Depuis 2005 (Chauvin et al. 2004, 2005a; Neuha¨user et al. 2005), une trentaine de candidats
de masse plane´taire (M ≤ 25 MJ, Schneider et al. 2011) ont e´te´ image´s autour d’e´toiles jeunes
(<200 millions d’anne´es ou Ma). La masse maximale d’une plane`te fait l’objet d’un de´bat de-
puis quelques anne´es. Contrairement aux e´toiles et aux naines brunes, les plane`tes n’e´mettent
pas d’e´nergie par combustion nucle´aire. Comme la masse maximale d’un objet n’e´mettant pas
d’e´nergie par combustion nucle´aire est 13 MJ, cette valeur a e´te´ utilise´e comme masse limite
pour les plane`tes (Burrows et al. 1997). La de´couverte de compagnons substellaires de masse
proche et au-dessus de cette limite (par exemple AB Pictoris b, Chauvin et al. 2005b) ainsi que
la non-observation d’une limite nette a` cette valeur de la distribution en masse des exoplane`tes
de´tecte´es par les vitesses radiales (Udry & Santos 2007) ont pousse´ Chabrier et al. (2007) a` pro-
poser un autre crite`re, base´ sur le me´canisme de formation de l’objet. Une plane`te se formerait
par accre´tion de poussie`res et de gaz dans un disque protoplane´taire tandis qu’une naine brune
serait le re´sultat d’un effondrement gravitationnel d’un nuage mole´culaire. Malheureusement,
27
Chapitre I.2. L’imagerie directe des exoplane`tes
Figure I.2.8 – Spectres mesure´s dans l’infrarouge proche (les e´chelles des abscisses sont en
microns) des plane`tes 2M1207 b (gauche, en trait plein noir) et HR 8799 b (droite, ronds
noirs avec les barres d’erreur). Des mode`les sont aussi trace´s : en bleu pour 2M1207 b (mode`le
BT-SETTL d’Allard et al. (2003), avec une gravite´ de surface log10(g) = 4 et une tempe´rature
effective de 1500 K) en diffe´rentes nuances de gris pour HR 8799 b (mode`les de Burrows et al.
2006, pour diffe´rentes tempe´ratures). Figures extraites de Mohanty et al. (2007) et Bowler et al.
(2010).
ce crite`re ne peut pas eˆtre estime´ a` partir de l’observation et il ne permet pas de pre´dire avec
exactitude une limite maximale a` la masse des plane`tes. Une autre difficulte´ pourrait venir d’un
possible recouvrement entre les distributions en masse des exoplane`tes et des naines brunes. Je
suis la convention de Schneider et al. (2011), qui s’appuient sur la distribution en masse des
exoplane`tes de´tecte´es en vitesses radiales (Udry & Santos 2007).
Les premiers objets ont e´te´ observe´s autour d’e´toiles de faible masse (Chauvin et al. 2004,
2005a; Neuha¨user et al. 2005) mais en 2008, trois e´quipes ont annonce´ la de´tection de compagnons
autour d’e´toiles de type A (Kalas et al. 2008; Marois et al. 2008b; Lagrange et al. 2009, autour
de Fomalhaut, HR 8799 et β Pictoris respectivement). Je montre les images des deux derniers
syste`mes plane´taires a` la figure I.2.7 15. La de´tection du compagnon de Fomalhaut par Kalas
et al. (2008) d’apre`s des observations dans le domaine visible avec le te´lescope Hubble a e´te´ remise
en cause re´cemment par Janson et al. (2012) sur la base d’observations dans l’infrarouge avec
Spitzer ne de´tectant aucun objet de masse supe´rieure ou e´gale a` celle de Jupiter. En paralle`le de
ces de´tections, plusieurs e´quipes ont mesure´ des spectres pour quelques plane`tes : par exemple
2M1207 b (Mohanty et al. 2007; Patience et al. 2010, voir figure I.2.8, a` gauche pour la premie`re
re´fe´rence), HR 8799 c (Janson et al. 2010) et HR 8799 b (Bowler et al. 2010, et figure I.2.8, a`
droite). Ces spectres sugge`rent que les mode`les d’atmosphe`res actuels sont incomplets (physique
des nuages, de´se´quilibre chimique de l’atmosphe`re).
Enfin, des programmes de sondage en infrarouge proche autour d’e´toiles jeunes ont e´te´ et
sont mene´s depuis quelques anne´es : en imagerie diffe´rentielle spectrale (Biller et al. 2007), en
imagerie diffe´rentielle angulaire (Lafrenie`re et al. 2007b; Tamura 2009), sans/avec coronographe
de Lyot (Chauvin et al. 2010), en imagerie coronographique et diffe´rentielle angulaire et spectrale
(Liu et al. 2010), en imagerie coronographique (Leconte et al. 2010). Ces sondages ont permis
d’observer plusieurs centaines d’e´toiles mais ont donne´ aucune ou peu de de´tections de plane`tes.
Ne´anmoins, les non-de´tections apportent des contraintes sur la fre´quence des plane`tes ge´antes
gazeuses lointaines comple´mentaires aux sondages en vitesses radiales (Cumming et al. 2008;
15. Pour HR 8799, une quatrie`me plane`te a e´te´ annonce´e en 2010.
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Howard et al. 2010; Mayor et al. 2011). Lafrenie`re et al. (2007b) et Chauvin et al. (2010) ont
mene´ ces e´tudes pour leurs e´chantillons respectifs et ont conclu que la fre´quence maximale des
plane`tes de masse comprise entre 0,5 et 13 MJ est ∼15% pour un intervalle de se´parations de
25–50 UA. D’autres sources de donne´es pre´cieuses pour contraindre les proprie´te´s des plane`tes
ge´antes a` longue pe´riode orbitale sont les donne´es d’archive des instruments ACS et NICMOS
du te´lescope spatial Hubble 16. En particulier, des analyses des donne´es de NICMOS ont permis
de de´tecter les plane`tes en orbite autour de HR 8799 dans des images datant de 1998 (Lafrenie`re
et al. 2009; Soummer et al. 2011, pour la plane`te b et les plane`tes bcd respectivement). Jusqu’a`
maintenant, ces donne´es n’avaient pas pu eˆtre analyse´es a` des sensibilite´s permettant la de´tection
de plane`tes (l’exception e´tant Fomalhaut b mais dont la nature plane´taire est remise en question).
Graˆce a` des algorithmes adapte´s a` ces donne´es (Soummer et al. 2011, 2012), ces dernie`res vont
pouvoir eˆtre re´-e´tudie´es finement.
Cependant, les de´tections de 2M1207 b, HR 8799 bcde, β Pictoris b, etc ont e´te´ possibles
graˆce a` des conditions d’observation particulie`rement favorables : e´toiles jeunes (10–100 Ma),
faibles rapports de masse e´toile/plane`te (5–200) et/ou plane`tes a` grande se´paration orbitale (10–
300 UA). Des instruments de´die´s a` l’observation et la caracte´risation spectrale des exoplane`tes
sont donc ne´cessaires pour permettre l’e´tude d’un plus grand nombre d’objets.
I.2.3.1 Instruments sols
Une premie`re ge´ne´ration d’instruments optimise´s pour la de´tection et la caracte´risation spec-
trale de plane`tes joviennes jeunes dans l’infrarouge proche est en cours d’ope´ration ou d’inte´-
gration : HiCIAO (High-contrast Coronagraphic Imager with Adaptive Optics, Hodapp et al.
2008) sur Subaru, Project 1640 Phase II (Hinkley et al. 2011) sur le te´lescope Hale du Mont
Palomar, SPHERE (Spectro-Polarimetric High-contrast Exoplanet REsearch, Beuzit et al. 2008)
sur le VLT et GPI (Gemini Planet Imager, Macintosh et al. 2008). Ils ont pour objectif d’at-
teindre des contrastes plane`te/e´toile de 10−6–10−7 pour des se´parations de 0,5–1′′ (soit ∼100
fois mieux que les contrastes obtenus avec les instruments actuels aux meˆmes se´parations). Le
point commun de ces instruments est la combinaison d’un syste`me d’optique adaptative extreˆme,
d’un coronographe, d’un spectrome`tre inte´gral de champ et de l’imagerie diffe´rentielle (angu-
laire, spectrale, polarime´trique). Ils analyseront les proprie´te´s spectrales de plane`tes similaires
a` Jupiter a` des re´solutions spectrales entre 50 et 800. Une des particularite´s de SPHERE est
la possibilite´ de faire des observations dans les domaines infrarouge proche et visible (longueur
d’onde minimale de 0,6 µm), graˆce au module ZIMPOL (Zurich IMaging POLarimeter). Les
cibles principales de ces instruments sont les suivantes :
– les e´toiles jeunes (moins d’une centaine de Ma) a` moins de 100 pc. Les mode`les d’e´volution
(Burrows et al. 1997; Chabrier et al. 2000) pre´disent que les plane`tes ge´antes sont plus
chaudes quand elles sont jeunes. Leur luminosite´ pourrait ainsi eˆtre jusqu’a` 100 fois plus
importante en fonction de leur aˆge et de leur masse. Cependant, ces mode`les ne tiennent
pas compte de la formation des plane`tes par accre´tion. Des mode`les plus re´cents (Marley
et al. 2007; Fortney et al. 2008) prenant en compte cet e´le´ment contredisent les conclusions
des premiers mode`les en pre´disant une faible augmentation de la luminosite´ et donc de
la tempe´rature effective (figure I.2.9). Ne´anmoins, ces mode`les pre´disent des masses bien
plus e´leve´es pour les plane`tes β Pictoris b et HR 8799 bcd, les plac¸ant ainsi dans le
re´gime des naines brunes. Dans le cas de β Pictoris b, cette valeur serait de ∼40 MJ,
or une analyse de mesures de vitesses radiales donne une limite supe´rieure en masse de
16. Les acronymes signifient respectivement Advanced Camera for Surveys and Near-Infrared Camera and Multi-
Object Spectrograph.
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Figure I.2.9 – Diagramme d’e´volution de la tempe´rature effective de plane`tes ge´antes gazeuses.
Les courbes en pointille´s correspondent aux mode`les d’e´volution sans prise en compte de la for-
mation par accre´tion alors que les courbes en trait plein correspondent aux mode`les avec prise en
compte de l’accre´tion. Le code couleur de´finit la masse de la plane`te et est indique´ dans la figure.
J’ai place´ sur ce graphique les plane`tes β Pictoris b (Teff = 1700± 300 K, aˆge = 12+8−4 Ma, Bon-
nefoy et al. 2011) et HR 8799 bcd (Teff = 800–900, 1000–1100 et 1000–1100 K, aˆge = 60
+100
−30 Ma,
Marois et al. 2008b). Figure modifie´e de Marley et al. (2007).
10–25 MJ pour une se´paration de 8–12 UA, en contradiction avec ces mode`les (Lagrange
et al. 2012a). Toutefois, ces mode`les n’incluent pas pour l’instant un traitement re´aliste
du processus d’accre´tion des plane´te´simaux sur la plane`te. Ceci implique que les limites
en luminosite´ et tempe´rature effective (courbes en trait plein dans la figure I.2.9) sont
des limites infe´rieures. Les observations de SPHERE, GPI, etc permettront de tester ces
diffe´rents mode`les e´volutifs.
– les e´toiles avec des plane`tes de´tecte´es par les vitesses radiales. Deux principaux arguments
sont en faveur de l’observation de ces cibles : signatures de plane`tes a` longue pe´riode dans
les mesures de vitesses radiales (Udry & Santos 2007) et extrapolations de la distribution en
se´paration des plane`tes de´tecte´es en vitesses radiales sugge´rant une population de plane`tes
ge´antes a` des se´parations de 5–20 UA (Cumming et al. 2008).
– les e´toiles proches (<5 pc). Graˆce au gain en re´solution angulaire, ces instruments pourront
observer des plane`tes irradie´es par le flux de leur e´toile (se´paration <1 UA, Burrows et al.
2004). Les mode`les pre´disent un flux aux longueurs d’onde rouges et infrarouges jusqu’a`
deux ordres de grandeur plus important pour ces objets.
Enfin, les re´centes images du syste`me plane´taire de HR 8799 avec le syste`me d’optique
adaptative du Large Binocular Telescope (Skemer et al. 2012; Esposito et al. 2012) montrent le
potentiel de cet instrument pour l’analyse des exoplane`tes jeunes. En particulier, l’instrument
LUCIFER posse`de un mode spectroscopie a` longue fente en imagerie limite´e par la diffraction.
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I.2.3. Instruments actuels et en cours d’inte´gration
Figure I.2.10 – Chronologie des instruments en cours d’inte´gration et des projets futurs pour
l’imagerie directe des exoplane`tes.
I.2.3.2 James Webb Space Telescope (JWST)
A` la fin de cette de´cennie (∼2018–2020), la suite instrumentale du JWST (6,5 m de diame`tre,
Clampin 2010) permettra de caracte´riser des Jupiters plus froids dans l’infrarouge proche et
moyen. En effet, trois des quatre instruments permettront d’e´tudier ces objets :
– la came´ra NIRCam (Near-InfraRed Camera) observera entre 0,6 et 5 µm. Elle comporte
cinq coronographes a` bande limite´e (Kuchner & Traub 2002). Ses meilleures performances
en contraste sont 10−5–10−6 a` 1–2′′ a` 4,6 µm, ce qui est e´quivalent a` des Jupiters de 2 MJ
plus jeunes que 1 Ga ou a` des Jupiters de 1 MJ plus jeunes que 300 Ma. Ces estimations
sont base´es sur les mode`les de Burrows et al. (2003), qui ne prennent pas en compte la
formation des plane`tes par accre´tion.
– la came´ra MIRI (Mid-InfraRed Imager) observera entre 5 et 28 µm. Elle est munie de trois
coronographes a` quatre quadrants (Rouan et al. 2000) monochromatiques optimise´s pour
des longueurs d’onde de 10,65, 11,40 et 15,50 µm. L’instrument atteindra des contrastes de
10−4–10−5 a` 0,5–1′′ et de´tectera des Jupiters massifs (>5 MJ) vieux de 5 Ga (Boccaletti
et al. 2005).
– l’instrument FGS/NIRISS (Fine Guidance Sensor/Near InfraRed Imager and Slitless Spec-
trograph) qui observera aux longueurs d’onde 0,8–5 µm 17. Parmi ses objectifs scientifiques,
il de´tectera et caracte´risera l’atmosphe`re de plane`tes se´pare´es de 70–500 mas de leur e´toile
par imagerie par masquage de pupille entre 3,8–5 µm. Ses performances sont des contrastes
de ∼10−4 (objectif 10−5) a` 0,2′′.
17. Cet instrument remplace TFI (Tunable Fine Imager) dont le de´veloppement a e´te´ arreˆte´ en juillet 2011 suite
a` l’identification d’un proble`me technologique compromettant la livraison de l’instrument dans les de´lais pre´vus.
Les informations sur NIRISS viennent du site Internet : http://www.stsci.edu/jwst/instruments/niriss.
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Figure I.2.11 – Performances en contraste des instruments d’imagerie directe GPI (tirets courts
noirs) et PFI (trait plein noir), et d’un petit coronographe spatial (tirets longs orange). GPI et
les autres instruments d’imagerie sur les te´lescopes de classe 8–10 m observeront principalement
des Jupiters jeunes (≤1 Ga) e´mettant leur propre lumie`re a` des se´parations angulaires >0,10′′.
Les instruments sur les ELT comme PFI de´tecteront des plane`tes plus e´loigne´es de la Terre graˆce
au gain en re´solution (>0,025′′) et des Jupiters matures brillant en lumie`re re´fle´chie graˆce a` un
gain en contraste d’un facteur 10. Un coronographe spatial de 1,5 m de diame`tre sera plus limite´
angulairement (>0,2′′) mais atteindra des contrastes 100 fois plus faibles que les instruments sol
et pourra mesurer des Neptunes froids voire des plane`tes rocheuses massives. Figure extraite de
Lawson et al. (2009).
I.2.4 Projets futurs
I.2.4.1 Les tre`s grands te´lescopes (ELT)
Les anne´es 2020 verront l’ave`nement de te´lescopes de la classe 30–40 m : l’European-Extremely
Large Telescope (E-ELT), le Thirty Meter Telescope (TMT) et le Giant Magellan Telescope. Des
instruments de´die´s a` l’imagerie directe des exoplane`tes ont fait l’objet d’une e´tude pre´paratoire :
EPICS (ExoPlanet Imaging Camera and Spectrograph, Kasper et al. 2010) pour l’E-ELT et PFI
(Planet Formation Imager, Macintosh et al. 2006) pour le TMT. Ces instruments visent des
contrastes de 10−8–10−9 a` 30 mas (figure I.2.11). Ils ont pour objectif de mesurer les proprie´te´s
spectrales de ge´antes gazeuses et glace´es froides et de de´tecter des super-Terres dans l’infrarouge
proche. Cependant, ces instruments tre`s complexes ne feront pas partie des instruments de
premie`re lumie`re et, s’ils sont se´lectionne´s, seront installe´s apre`s 2025. Un autre instrument
d’inte´reˆt pour les exoplane`tes est METIS (Mid infrared ELT Imager and Spectrograph, Brandl
et al. 2008), qui pourra observer des Jupiters irradie´s entre 3 et 20 µm.
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I.2.4.2 Observatoires spatiaux
I.2.4.2.1 SPICA
Le te´lescope japonais SPICA (SPace Infrared telescope for Cosmology and Astrophysics) de
3,2 m de diame`tre pourrait eˆtre lance´ avant la fin de cette de´cennie. A` son bord, l’instrument SCI
(SPICA Coronagraph Instrument, Enya et al. 2011) permettra d’analyser des Jupiters jeunes
(1 Ga, >1 MJ) et vieux (5 Ga, >2 MJ) aux longueurs d’onde 3,5–27 µm a` une re´solution spectrale
maximale de 200, graˆce a` ses performances en contraste de 10−6 (potentiellement ∼10−7 apre`s
soustraction de la FEP 18). Il sera sensible a` des plane`tes plus lointaines (≥10 UA) que le JWST,
a` cause de sa re´solution angulaire plus limite´e (2′′ a` 10 µm). Ne´anmoins, il pourra en faire des
spectres contrairement au JWST. De plus, sa plus grande sensibilite´ aux longueurs d’onde plus
grandes que 10 µm lui donne acce`s a` des plane`tes moins massives autour d’e´toiles vieilles. Par
exemple, SCI pourra imager des plane`tes ge´antes glace´es en orbite lointaine (∼20–30 UA) autour
d’e´toiles de type A plus proches que ∼10 pc (Matsuo et al. 2011).
I.2.4.2.2 Terrestrial Planet Finders
Au cours des anne´es 2000, des e´tudes conceptuelles ont e´te´ mene´es pour la re´alisation de co-
ronographes spatiaux de 8 m de diame`tre (Terrestrial Planet Finder - Coronagraph ou TPF-C),
d’occulteurs externes (New Worlds Observer) et des interfe´rome`tres a` longue base (Terrestrial
Planet Finder - Interferometer ou TPF-I, Darwin) pour la de´tection et la caracte´risation spec-
trale des emble´matiques plane`tes jumelles de la Terre et la recherche de signatures d’activite´
biologique. Pour le projet TPF-C, les contraintes en performance sont un contraste de 10−10 a`
un angle de travail interne (Inner Working Angle ou IWA en anglais, il s’agit de l’angle pour le-
quel la transmission du coronographe est de 50%) de 75 mas sur la bande spectrale de 0,5–1 µm,
pour une re´solution spectrale R∼70 (Levine et al. 2009). Le New Worlds Observer consiste en
un te´lescope de 4 m de diame`tre et d’un occulteur de 50 m place´ a` 80 000 km en amont (Cash
et al. 2009). Ses performances en contraste sont 10−11 a` une se´paration angulaire de 50 mas sur
une bande spectrale de 0,1–1,1 µm. Il peut analyser des plane`tes dans la zone habitable d’une
trentaine d’e´toiles a` une re´solution spectrale R∼ 100. La mission Darwin est compose´e de quatre
te´lecopes de 2 m de diame`tre volant en formation et envoyant leur faisceau a` un recombinateur.
Ses objectifs sont l’analyse spectroscopique a` R = 25 aux longueurs d’onde 6–20 µm du dioxyde
de carbone et de l’ozone pour 50 plane`tes, et de l’eau pour 25 plane`tes, autour d’e´toiles FGKM
a` moins de 25 pc (V<12, Cockell et al. 2009). Toutefois, ces diffe´rentes e´tudes ont identifie´
un certain nombre de de´veloppements technologiques ne´cessaires a` la re´alisation de ces projets
ambitieux. Les lancements de ces derniers n’interviendront probablement pas avant ∼2025–2030.
Un concept alternatif au projet TPF-I a e´te´ propose´ par M. Shao. DAViNCI (Dilute Aperture
Visible Nulling Coronagraphic Imager, Shao & Levine 2010) est un imageur coronographique
annuleur comportant quatre te´lescopes de 1,1 m porte´s par la meˆme plate-forme.
I.2.4.2.3 Petites missions spatiales
En meˆme temps que les e´tudes des missions de caracte´risation d’exoTerres, les observations
ont montre´ l’extreˆme diversite´ des exoplane`tes (chapitre I.1). Pour avoir une compre´hension
comple`te de la formation et de l’e´volution des exoplane`tes, les astronomes ont compris qu’il
18. Ses valeurs correspondent a` une configuration du te´lescope avec un syste`me de controˆle de front d’onde.
Cependant, cette solution a e´te´ abandonne´e en 2012. Sans miroir de´formable, les performances en contraste seront
limite´es a` 10−4–10−5.
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fallait toutes les e´tudier et ne pas se focaliser uniquement sur la recherche des exoTerres, comme
cela avait e´te´ le cas au de´but des anne´es 2000 (Schneider et al. 2008). Pour re´pondre a` une partie
de ces questions, une se´rie de missions spatiales de classe 1–2 m ont e´te´ propose´es pour l’ana-
lyse des ge´antes glace´es et des plane`tes rocheuses massives froides a` des re´solutions spectrales
variant entre 15 et 40. Pour atteindre l’objectif des super-Terres, ces missions doivent satisfaire
des contraintes en contraste de 10−9–10−10 (figure I.2.11). A` cause de leur diame`tre limite´, ces
instruments ne pourront e´tudier que les plane`tes dans le proche environnement du Soleil, typi-
quement des super-Terres jusqu’a` 5–8 pc et des Jupiters jusqu’a` 20–25 pc. Ces missions sont de
deux types : coronographes a` te´lescope monolithique et coronographes interfe´rome´triques annu-
leurs. Parmi les premiers se trouvent PECO (Pupil mapping Exoplanet Coronagraphic Observer,
Guyon et al. 2010b), ACCESS (Actively-corrected Coronagraph Concepts for Exoplanetary Sys-
tem Studies, Trauger et al. 2010) et SPICES (Spectro-Polarimetric Imaging and Characterization
of Exoplanetary Systems, Boccaletti et al. 2012). Enfin, EPIC (Extrasolar Imaging Planetary Co-
ronagraph, Clampin & Lyon 2010) est un projet de coronographe interfe´rome´trique annuleur. Il
est compose´ d’un seul te´lescope avec un se´parateur et un recombinateur de faisceaux.
J’ai pre´sente´ les de´fis que doit relever l’imagerie des exoplane`tes et les techniques actuellement
de´veloppe´es pour y re´pondre. J’ai aussi de´crit quelques re´sultats marquants obtenus avec les
instruments actuels. Dans un futur proche, la caracte´risation spectrale de plane`tes ge´antes jeunes
(.100 Ma) sera possible avec les instruments SPHERE et GPI sur les te´lescopes VLT et Gemini.
Des analyses similaires pour des plane`tes moins massives et plus aˆge´es requie`rent l’e´laboration
d’instruments et/ou de missions atteignant des contrastes 100 a` 1000 fois plus faibles. J’en ai
e´voque´ plusieurs dans ce chapitre : EPICS et PFI sur l’E-ELT et le TMT, les petits coronographes
spatiaux et les Terrestrial Planet Finders. Dans la partie suivante, je de´taille le programme
scientifique et le concept instrumental de la mission SPICES, un petit coronographe spatial
pour la caracte´risation spectro-polarime´trique de Jupiters, Neptunes et super-Terres froides et
de disques circumstellaires aussi faibles que quelques zodis.
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La lumie`re est l’interme´diaire qui transforme
l’invisible en visible.
Bang Hai Ja
Deuxie`me partie
La mission SPICES et le code de
simulation MEHICI
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Dans cette partie, je pre´sente le cadre de la plus grande partie de mon travail de the`se et
l’outil que j’ai contribue´ a` de´velopper et utilise´ dans mon e´tude. Le chapitre II.1 est consacre´
a` la description de la motivation, des objectifs scientifiques et du concept instrumental de la
mission SPICES (Spectro-Polarimetric Imaging and Characterization of Exoplanetary Systems),
un projet de coronographe spatial de 1,5 m de diame`tre soumis au deuxie`me appel Cosmic Vision
a` missions moyennes lance´ par l’Agence Spatiale Europe´enne (ESA) en 2010. Le chapitre II.2 est
de´die´ a` l’explication du fonctionnement du code de simulation nume´rique instrumentale MEHICI
(MEudon HIgh Contrast Imaging), que j’utilise pour analyser les performances scientifiques de
la mission SPICES.
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La mission SPICES
SPICES est un projet de coronographe spatial de 1,5 m de diame`tre propose´ a` l’ESA en
de´cembre 2010 dans le cadre du deuxie`me appel Cosmic Vision a` missions moyennes. Cette
mission est propose´e par Anthony Boccaletti et un consortium regroupant des laboratoires eu-
rope´ens, ame´ricains et japonais (Boccaletti et al. 2012, annexe B). Il s’agit d’une e´volution du
projet SEE-COAST (Super-Earth Explorer Coronagraphic Off-Axis Space Telescope, Schneider
et al. 2009) soumis a` l’ESA en 2007. Dans ce chapitre, je de´taille les diffe´rentes motivations pour
ce projet (paragraphe II.1.1), les objectifs scientifiques vise´s (paragraphe II.1.2) et le concept
instrumental envisage´ pour atteindre de tre`s hauts contrastes (paragraphe II.1.3).
II.1.1 Motivation pour un coronographe spatial
En analysant la chronologie des projets spatiaux en cours et futurs de l’imagerie directe
(figure I.2.10), on constate qu’on passe de la caracte´risation de plane`tes joviennes a` l’e´tude des
emble´matiques plane`tes jumelles de la Terre. Les projets de Terrestrial Planet Finders ont e´te´
envisage´s en meˆme temps que la de´tection des premie`res exoplane`tes dans les anne´es 1990, aussi
bien du coˆte´ europe´en qu’ame´ricain, pour de´tecter des exoTerres et rechercher d’e´ventuelles
signatures d’activite´ biologique (section I.2.4.2.2). Ils e´taient pre´vus pour un lancement dans les
anne´es 2010–2020. Cependant au cours des anne´es 2000, des e´tudes conceptuelles ont mis en
e´vidence un certain nombre de challenges technologiques (controˆle de front d’onde pour TPF-C,
vol en formation pour TPF-I et Darwin) qui retardent le lancement de ces missions au-dela` de
2030.
En 2007, une se´rie de missions exoplane`tes de classe moyenne et grande (M et L respective-
ment) ont e´te´ propose´es a` l’ESA pour faire de la photome´trie des transits (PLATO), de l’imagerie
a` un seul te´lescope (SEE-COAST), de l’interfe´rome´trie annulante (PEGASE, Darwin), de l’ima-
gerie par re´seau de Fresnel (Fresnel Interferometric Imager) et de l’imagerie en pupille dilue´e
(Luciola). Seule la mission PLATO a e´te´ pre´-se´lectionne´e pour e´tude. La communaute´ scienti-
fique des exoplane`tes a alors mene´ un exercice de prospection et plusieurs groupes d’expertise,
aussi bien ame´ricains qu’europe´ens, ont propose´ une feuille de route sur les 10–15 prochaines
anne´es (Lunine et al. 2008; Lawson et al. 2009; Coude´ du Foresto et al. 2010; Hatzes et al. 2010).
Les analyses de ces diffe´rents groupes ont abouti au meˆme constat. Aucune technique ne permet
a` elle seule l’e´tude de toute la diversite´ des exoplane`tes. Il est donc ne´cessaire d’identifier les
objectifs scientifiques (recensement pour l’analyse statistique, identification de cibles pour des
suivis spectroscopiques et caracte´risation spectrale) et les types de plane`tes que chaque tech-
nique peut e´tudier afin d’augmenter la lisibilite´ des propositions de mission exoplane`tes parmi
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toutes les autres propositions de mission (astrophysique, plane´tologie, physique fondamentale)
aux agences spatiales. Les groupes d’expertise ont mis en avant la de´tection directe et la mesure
des spectres des plane`tes a` courte et longue pe´riode orbitale par la spectroscopie des transits et
l’imagerie directe respectivement, tout en reconnaissant que des missions spatiales seraient plus
approprie´es pour re´pondre a` ce de´fi scientifique.
En 2010, quatre propositions de mission de classe M pour l’e´tude des exoplane`tes ont e´te´
soumises a` l’ESA : EChO (spectroscopie des transits), NEAT (astrome´trie), Fresnel Imager et
SPICES (imagerie a` un seul te´lescope). Seule la mission EChO a e´te´ pre´-se´lectionne´e. La mission
SPICES a pour but l’analyse des syste`mes plane´taires dans leur ensemble par imagerie corono-
graphique dans le domaine visible : d’une part la spectro-polarime´trie de Jupiters, Neptunes et
super-Terres froids, et d’autre part l’observation des parties internes de disques circumstellaires
faibles (&1 zodi). En plus de couvrir des objectifs scientifiques non explore´s par les projets en
imagerie directe mentionne´s dans le chapitre pre´ce´dent, cette mission permettra la validation de
technologies cle´s pour le projet TPF-C (Levine et al. 2009).
II.1.1.1 Caracte´risation de plane`tes inaccessibles par les instruments sol
SPICES, s’il est se´lectionne´ lors des prochains appels a` missions, pourrait eˆtre mis en ser-
vice en paralle`le des instruments EPICS et PFI sur les ELT. Meˆme si ses cibles principales
sont similaires a` celles des instruments ELT, SPICES leur est comple´mentaire par le type des
e´toiles vise´es et par la bande spectrale couverte. En effet, EPICS et PFI ont pour but l’analyse
de plane`tes moins massives que celles observe´es par les instruments sur les te´lescopes de classe
8–10 m jusqu’aux Neptunes (spectro-polarime´trie) et super-Terres (imagerie). Cependant, la
pression sur les instruments ELT risque de limiter le nombre de plane`tes caracte´rise´es car cela
demande des temps d’inte´gration longs (de l’ordre de la centaine d’heures). Il est a` noter que
des simulations nume´riques (Cavarroc et al. 2006) montrent que des plane`tes rocheuses mas-
sives seraient difficiles a` de´tecter par ces instruments a` cause du bruit de photon 19. De plus,
le contraste de 10−9 vise´ par les instruments ELT sera obtenu apre`s l’e´talonnage des images
brutes (Ve´rinaud et al. 2010), alors que pour SPICES les contrastes requis (10−9–10−10) seront
obtenus directement dans les images enregistre´es par le de´tecteur. En supposant que la sensibi-
lite´ des instruments ELT permette la de´tection de super-Terres, ils le feront pour les e´toiles les
plus brillantes a` cause des limitations de l’optique adaptative. Ne´anmoins, l’identification des
bandes d’absorption sera difficile a` cause de l’absorption de l’atmosphe`re terrestre. SPICES est
une mission de´die´e a` l’analyse des exoplane`tes et pourra observer les e´toiles de tous les types
spectraux. Un autre point de comple´mentarite´ concerne la bande spectrale. SPICES couvrira
des longueurs d’onde plus courtes que les instruments ELT (450 nm contre 600 nm) et pourra
mesurer la diffusion Rayleigh par les mole´cules de l’atmosphe`re des exoplane`tes. La mesure de
la diffusion Rayleigh apporte des contraintes sur la pre´sence de nuages (Cahoy et al. 2010).
SPICES e´tudiera aussi des plane`tes jeunes, comme celles observe´es dans l’infrarouge proche
par les instruments sur les te´lescopes de classe 8–10 m. En fournissant des spectres en lumie`re
re´fle´chie pour les plane`tes connues, SPICES permettra de mieux contraindre leurs proprie´te´s.
Cependant, sa meilleure sensibilite´ lui donnera acce`s a` des plane`tes moins massives que Saturne
autour d’e´toiles de type tardif inaccessibles par les instruments sol (figure II.1.1).
19. Celui-ci est proportionnel a` la racine carre´e du nombre de photons collecte´s par le te´lescope donc au diame`tre
du te´lescope.
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Figure II.1.1 – Sensibilite´ de SPICES compare´e aux magnitudes absolues en bande I (0,725–
0,875 µm) de mode`les de plane`tes ge´antes jeunes (mode`les COND de Baraffe et al. 2003).
SPICES pourra de´tecter des plane`tes de masse infe´rieure a` celle de Saturne (0,3 MJ). Figure
extraite de Boccaletti et al. (2012).
II.1.1.2 Imagerie de disques circumstellaires faibles (&1 zodi)
SPICES a la particularite´ unique de pouvoir e´tudier les syste`mes plane´taires dans leur en-
semble graˆce a` un champ de vue plus grand que celui des instruments ELT (∼10′′ contre ∼1′′)
et des projets TPF. L’imagerie directe par coronographie permet de connaˆıtre la distribution
spatiale des poussie`res du disque, qui est un e´le´ment indispensable pour la mode´lisation de la
distribution spectrale d’e´nergie. Connaˆıtre la distance a` l’e´toile des poussie`res permet de lever la
de´ge´ne´rescence avec leur tempe´rature (Wyatt 2008). Le domaine de longueurs d’onde que cou-
vrira SPICES sera comple´mentaire au JWST (infrarouge proche et moyen) et l’Atacama Large
Millimiter Array (submillime´trique). En effet, la taille des grains de poussie`re observe´s et les
me´canismes physiques associe´s a` ces grains de´pendent de la longueur d’onde. Les disques que
SPICES observera sont de deux types : les disques protoplane´taires et les disques de de´bris.
II.1.1.2.1 Disques protoplane´taires
Tre`s peu de disques protoplane´taires ont pu eˆtre re´solus dans les re´gions les plus internes
(1–50 UA), la` ou` les mode`les de formation produisent plus facilement des plane`tes. Ces re´gions
ont e´te´ nettoye´es d’une grande partie de leur gaz donc sont optiquement minces et observables
dans le domaine visible, alors que les re´gions externes contiennent encore la majeure partie de
leur masse initiale et sont optiquement e´paisses.
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Figure II.1.2 – Sensibilite´ de SPICES compare´e aux intensite´s de disques de de´bris de´tecte´s
par Spitzer autour de 46 e´toiles de type spectral A (symboles) et a` diffe´rents niveaux d’inten-
site´ d’un mode`le de disque (exprime´e en unite´s de l’intensite´ de la lumie`re zodiacale). SPICES
pourra imager des disques plus faibles de deux ordres de grandeur par rapport a` ceux de´tecte´s
actuellement. Figure extraite de Boccaletti et al. (2012).
II.1.1.2.2 Disques de de´bris
En ce qui concerne les disques de de´bris, seuls les disques les plus jeunes (10–100 Ma) et
quelques disques atypiques autour d’e´toiles plus aˆge´es ont e´te´ image´s en lumie`re diffuse´e. La
sensibilite´ des instruments actuels (Hubble, Spitzer) ne permet pas l’observation de disques plus
faibles que quelques centaines de zodis (figure II.1.2). Dans un futur proche, l’interfe´rome`tre du
Large Binocular Telescope permettra peut-eˆtre de repousser cette limite a` quelques dizaines de
zodis. La contrainte en contraste de SPICES lui permettra d’observer des disques aussi faibles
que quelques zodis et de faire un recensement des cibles les plus approprie´es pour les missions
TPF. En effet, l’intensite´ des nuages exozodiacaux est reconnue comme un proble`me majeur pour
la caracte´risation d’exoTerres par les projets d’interfe´rome`tres annuleurs (TPF-I, Darwin, voir
paragraphe I.2.4.2.2) car ces derniers requie`rent un mode`le du disque pour isoler la contribution
du flux de la plane`te. Des missions d’imagerie de disques faibles ont e´te´ recommande´es par les
rapports d’expertise mentionne´s au de´but de ce chapitre (section II.1.1). Cependant, il reste le
proble`me de l’extrapolation de ces mesures obtenues aux longueurs d’onde visibles aux bandes
spectrales infrarouges analyse´es par les interfe´rome`tres annuleurs.
Une autre motivation pour l’imagerie directe est de pouvoir re´ve´ler des structures asyme´-
triques (de´calage du centre du disque par rapport a` l’e´toile, gauchissement, cavite´s, anneaux,
spirales) qui peuvent eˆtre explique´es comme des signes indirectes de la pre´sence d’une ou plu-
sieurs plane`tes (Wyatt 2008). Des mode`les dynamiques de disques pre´disent des structures asy-
me´triques diffe´rentes selon la longueur d’onde d’observation (Wyatt 2006). Graˆce aux contraintes
fournies par l’imagerie directe, des mode`les d’e´volution dynamique de disques peuvent pre´dire
la masse et les parame`tres orbitaux d’une plane`te hypothe´tique (Wyatt 2008; Stark & Kuchner
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2008). Une illustration parfaite de cette de´marche est le syste`me plane´taire de l’e´toile β Pictoris,
pour lequel on savait depuis quelques anne´es (Kalas & Jewitt 1995; Mouillet et al. 1997) que
le disque e´tait asyme´trique. Des mode´lisations dynamiques ont explique´ ces asyme´tries par la
perturbation gravitationnelle d’une plane`te (Mouillet et al. 1997; Augereau et al. 2001). Enfin,
une plane`te, dont les proprie´te´s sont en accord avec les pre´dictions des mode`les, a e´te´ re´cemment
de´couverte puis confirme´e (Lagrange et al. 2009, 2010b).
II.1.1.3 Pre´paration des futures missions de´die´es a` la caracte´risation d’exo-
Terres
L’autre principale motivation pour SPICES est la validation de technologies cle´s pour le pro-
jet TPF-C, en particulier la qualification pour le spatial du controˆle de front d’onde par miroir
de´formable (MD). Depuis plusieurs anne´es, des tests sont mene´s au High-Contrast Imaging Test-
bed (Trauger et al. 2004; Trauger & Traub 2007; Trauger et al. 2010) sur cette proble´matique.
En particulier, Trauger & Traub (2007) ont montre´ qu’il est possible d’atteindre avec les tech-
nologies actuelles les contrastes requis pour la de´tection de plane`tes similaires a` la Terre (10−11
apre`s l’e´talonnage a posteriori des images, bande spectrale ∆λ/λ= 20%), avec une stabilite´
instrumentale de plusieurs heures.
II.1.2 Objectifs scientifiques
L’objectif majeur de SPICES est l’analyse spectro-polarime´trique des syste`mes plane´taires
dans leur ensemble (aussi bien les plane`tes que les disques circumstellaires) dans l’environnement
proche du Soleil (.20 pc). Pour donner une ide´e du nombre de cibles potentielles dans un tel
volume, il existe 120 e´toiles de magnitude V< 5. Je de´taille ci-dessous les diffe´rents objectifs
scientifiques.
II.1.2.1 Spectro-polarime´trie visible d’exoplane`tes connues
Avant de de´tailler les objectifs scientifiques pour les diffe´rentes classes de plane`tes que
SPICES observera, j’explique le choix de faire de la spectro-polarime´trie dans le domaine vi-
sible.
Un spectre donne des informations plus riches que des couleurs : nature et abondance des
mole´cules, pre´sence de nuages/brumes, etc. Traub (2003) a propose´ des diagrammes couleur-
couleur pour distinguer les diffe´rents types de plane`tes (de gaz, de glaces ou de roches) sur la
base des couleurs des plane`tes du syste`me solaire. Cahoy et al. (2010) ont montre´ que cette
approche ne serait pas aussi directe a` cause de de´ge´ne´rescences entre l’angle de phase (angle
e´toile-plane`te-observateur), la se´paration orbitale et l’enrichissement en me´tallicite´ de la plane`te
(figure II.1.3). Ne´anmoins, mesurer des couleurs fournirait quelques contraintes.
La polarime´trie est un outil tre`s utile a` la fois pour la de´tection et la caracte´risation d’exopla-
ne`tes (Stam et al. 2004; Stam 2008, pour les plane`tes gazeuses et telluriques respectivement) car
le flux re´fle´chi par une plane`te inte´gre´ sur son disque est ge´ne´ralement polarise´ alors que le flux
e´mis par une e´toile (toujours inte´gre´ sur le disque) ne l’est pas (Kemp et al. 1987). Le degre´ de
polarisation (rapport du flux polarise´ et du flux total, section II.1.3.4) de´pendant de l’angle de
phase, il pourrait permettre de se´parer les flux d’une plane`te et d’un disque circumstellaire (Stam
et al. 2004). Le degre´ de polarisation est une mesure relative donc inde´pendante du rayon de la
plane`te. Il est sensible a` la composition et a` la structure de l’atmosphe`re d’une plane`te (ainsi
qu’au type de surface pour des plane`tes rocheuses avec une atmosphe`re optiquement mince) de
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Figure II.1.3 – Diagrammes couleur-couleur de plane`tes ge´antes et glace´es. Les e´toiles repre´-
sentent les plane`tes ge´antes du syste`me solaire (Jupiter en rouge, Saturne en vert, Uranus en
turquoise et Neptune en bleu) et le satellite Titan (en magenta). Les autres symboles repre´-
sentent des mode`les de Jupiters (en rouge et magenta pour 1 et 3 me´tallicite´s solaires) et de
Neptunes (en turquoise et bleu pour 10 et 30 me´tallicite´s solaires) pour diffe´rentes se´parations
a` l’e´toile (rond : 0,8 UA, carre´ : 2 UA, triangle inverse´ : 5 UA et losange : 10 UA) et d’angle
de phase (ton des couleurs, le plus fonce´/clair correspondant a` une plane`te vue devant/derrie`re
son e´toile). Contrairement aux plane`tes du syste`me solaire, des exoplane`tes ge´antes gazeuses ou
glace´es n’occupent pas une re´gion distincte d’un diagramme couleur-couleur qui permettrait de
les distinguer de fac¸on univoque. Les couleurs de´pendent en effet de l’angle de phase, mais aussi
de la se´paration et de l’enrichissement en me´tallicite´. Figure extraite de Cahoy et al. (2010).
manie`re diffe´rente que le flux total et peut ainsi aider a` lever des de´ge´ne´rescences, quand il est
combine´ a` des mesures de flux. La polarime´trie est une technique particulie`rement adapte´e a`
l’e´tude des plane`tes par imagerie directe. En effet, on peut mesurer le degre´ de polarisation d’une
plane`te avec plus de pre´cision quand elle est re´solue angulairement de son e´toile hoˆte, car son
flux est moins contamine´ par celui de l’e´toile (Stam et al. 2004). De plus, le degre´ de polarisation
est maximum pour des plane`tes proches de leur e´longation projete´e sur le ciel maximale a` l’e´toile
(ou quadrature) (Stam et al. 2004; Stam 2008), justement la` ou` les plane`tes sont plus facilement
observables.
Enfin, le choix du visible comme bande spectrale re´sulte a` la fois de crite`res scientifique
(mesure de la diffusion Rayleigh et des bandes d’absorption du dioxyge`ne) et instrumental (re´-
solution angulaire meilleure aux petites longueurs d’onde pour un diame`tre de te´lescope donne´).
Des Marais et al. (2002) ont liste´ les mole´cules que des missions de caracte´risation d’exoplane`tes
devraient e´tudier en priorite´ : l’eau (H2O), le dioxyge`ne (O2), l’ozone (O3), le me´thane (CH4) et
le dioxyde de carbone (CO2). Toutes ces mole´cules ont des bandes d’absorption dans le visible
et l’infrarouge proche, excepte´ l’ozone (visible seulement) et le dioxyde de carbone (infrarouge
proche seulement). Le contraste en lumie`re re´fle´chie d’une plane`te de´pend de sa se´paration a`
l’e´toile a, de son rayon Rp et de son albe´do ge´ome´trique AG, lui-meˆme de´pendant de l’angle de
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phase α, de la composition et structure de l’atmosphe`re, et du type de surface si l’atmosphe`re
est optiquement mince (pour les plane`tes rocheuses) :
C(λ) = AG(λ,α)
(
Rp
a
)2
(II.1.1)
Pour les cibles de SPICES (pre´alablement de´tecte´es par d’autres me´thodes), on ne connaˆıtra
pas le rayon car ni les vitesses radiales ni l’astrome´trie ne fournissent cette information. Il faut
donc pouvoir estimer le rayon inde´pendamment des observations de l’instrument. Une premie`re
approche serait l’utilisation de relations masse-rayon the´oriques (par exemple, Fortney et al.
2007; Baraffe et al. 2008; Grasset et al. 2009). Cependant, comme je l’ai mentionne´ plus haut, la
polarime´trie pourrait permettre d’e´tablir les proprie´te´s d’une plane`te sans avoir d’information
sur son rayon, car il s’agit d’une mesure relative (Stam et al. 2004; Stam 2008).
En utilisant l’e´quation (II.1.1) avec des spectres mode`les d’albe´dos plane´taires (Cahoy et al.
2010; Stam 2008), j’ai trace´ des spectres de Jupiters, de Neptunes et de super-Terres (figure II.1.5
et figure II.1.6, droite). D’apre`s ces graphes, des plane`tes ge´antes gazeuses ont des contrastes
de 10−8–10−10 alors que des plane`tes ge´antes glace´es et des super-Terres ont des contrastes de
10−9–10−11, selon la se´paration a` l’e´toile et la longueur d’onde.
Comme la caracte´risation d’exoplane`tes requiert des temps d’inte´gration longs (jusqu’a` la
centaine d’heures pour les cibles les plus faibles), SPICES observera des plane`tes dans des sys-
te`mes de´tecte´s pre´alablement par vitesses radiales et astrome´trie. Cela n’empeˆchera pas la de´-
couverte de plane`tes supple´mentaires non de´tecte´es auparavant, car sa sensibilite´ lui donnera
acce`s a` des plane`tes d’aˆge (de quelques Ma a` quelques Ga) et de tempe´rature (&100 K) tre`s
varie´s. Les vitesses radiales donnent la masse minimale et l’angle de phase d’une plane`te. En
combinant des mesures de vitesses radiales et d’astrome´trie, on peut de´terminer sa vraie masse
et sa position projete´e sur le ciel. Cette dernie`re me´thode n’a pas permis pour l’instant de de´-
tections nouvelles, mais des instruments spatiaux, comme Gaia (pour les e´toiles plus faibles que
la magnitude 6, qui est la limite des e´toiles visibles a` l’œil nu), et sol, comme VLT/PRIMA et
Keck/ASTRA (pour les e´toiles plus brillantes), pourraient ouvrir un nouvel espace de de´cou-
verte d’exoplane`tes vers les longues pe´riodes orbitales, qui sont les cibles les plus approprie´es
pour SPICES. Pour Gaia, Casertano et al. (2008) ont re´alise´ des simulations nume´riques pre´di-
sant la de´tection d’une douzaine de plane`tes ge´antes (de masse supe´rieure a` celle de Saturne)
a` des se´parations de 0,5–4,5 UA autour de´toiles de type spectral FGK a` moins de 20 pc. Pour
l’instrument PRIMA du VLT, Delplancke (2008) pre´dit la de´tection de ge´antes gazeuses pour
des e´toiles de type G a` moins de 30 pc et de ge´antes glace´es pour des e´toiles moins massives et
plus proches.
II.1.2.1.1 Ge´antes gazeuses et glace´es
Le spectre des plane`tes ge´antes gazeuses et glace´es est domine´ par la diffusion Rayleigh ou
l’absorption par des brumes photochimiques aux longueurs d’onde les plus courtes (0,45–0,6 µm)
et par les bandes d’absorption aux longueurs d’onde les plus grandes (0,6–0,9 µm) (figure II.1.4,
gauche). Plus on observe vers les longueurs d’onde grandes, plus on sonde profonde´ment dans
l’atmosphe`re, car l’efficacite´ de la diffusion diminue. Le degre´ de polarisation est plus e´leve´ aux
grandes longueurs d’onde et particulie`rement dans les bandes d’absorption a` cause des gaz mo-
le´culaires (figure II.1.4, droite, et Stam et al. 2004). Il est ainsi un indicateur de l’e´paisseur
optique des nuages/brumes. Il est plus sensible aux proprie´te´s microphysiques des particules res-
ponsables de la dernie`re diffusion, alors que le flux total est plus sensible aux caracte´ristiques de
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Figure II.1.4 – Mode`les d’atmosphe`res de plane`tes analogues a` Jupiter en flux total normalise´
a` 1 (gauche) et en degre´ de polarisation (droite). Les mode`les 1, 2 et 3 correspondent res-
pectivement a` une atmosphe`re sans nuages, une atmosphe`re avec un nuage troposphe´rique et
une atmosphe`re avec un nuage troposphe´rique et une couche de brume stratosphe´rique. Le degre´
de polarisation est plus sensible a` la pre´sence de nuages ou de brumes que le flux total. Figure
extraite de Stam et al. (2004).
la diffusion (section efficace, densite´ en nombre de particules, fonction de phase). En particulier,
le degre´ de polarisation permet de distinguer entre la pre´sence de nuages ou de brumes.
L’abondance des espe`ces chimiques pre´sentes dans l’atmosphe`re est un traceur des sce´narios
de formation plane´taire. Par exemple, Jupiter a une me´tallicite´ trois fois supe´rieure a` celle du
Soleil, et Uranus et Neptune trente fois supe´rieure. Ces enrichissements en me´tallicite´ importants
par rapport au Soleil ne peuvent s’expliquer par le sce´nario de l’instabilite´ gravitationnelle a`
partir de la ne´buleuse protosolaire (Boss 1997), dans lequel les plane`tes ont une composition
similaire au Soleil. La me´tallicite´ des atmosphe`res des plane`tes ge´antes est donc un indicateur
de leur processus de formation. L’espe`ce chimique dominante est le me´thane, avec des bandes par
exemple a` 0,62, 0,73 et 0,79 µm. La profondeur des bandes de´pend de la nature des particules
diffusantes (gaz, nuages, ae´rosols). Mesurer la largeur et la profondeur des bandes d’absorption
d’un gaz a` diffe´rentes longueurs d’onde permet de de´terminer son abondance en fonction de
l’altitude, s’il existe un autre gaz bien me´lange´ dans l’atmosphe`re (comme l’O2 sur Terre) pour
lever la de´ge´ne´rescence avec la distribution verticale des nuages. Des mesures combine´es de flux
et de polarisation pourraient aider a` lever cette de´ge´ne´rescence. Le profil vertical de l’abondance
des gaz renseigne aussi sur la pression atmosphe´rique globale.
Cahoy et al. (2010) ont e´tudie´ la de´pendance du flux re´fle´chi de plane`tes analogues a` Ju-
piter et Neptune en fonction de la se´paration a` l’e´toile et de l’enrichissement en me´tallicite´ de
l’atmosphe`re (figure II.1.5). Contrairement a` l’e´mission thermique d’une plane`te, qui ne de´pend
que de son e´nergie interne 20, le flux re´fle´chi de´pend fortement de la se´paration a` l’e´toile (pour
une plane`te d’aˆge supe´rieur a` 1 Ga, Burrows et al. 2004). En particulier, si la plane`te est proche
(0,8 UA), la tempe´rature de l’atmosphe`re est trop e´leve´e pour qu’une espe`ce chimique condense
en nuages. Sans nuages, l’albe´do de la plane`te est faible et diminue avec la longueur d’onde (a`
cause de la diffusion Rayleigh). On pourrait penser que ces plane`tes seraient inobservables par
SPICES, mais le faible albe´do est compense´ par la se´paration a` l’e´toile plus petite. A` 2 UA, des
20. Ceci est valable pour des plane`tes en orbite lointaine (se´parations & 1 UA). Je rappelle que le continuum
du spectre thermique d’une plane`te peut eˆtre approxime´ par un mode`le de corps noir de tempe´rature e´gale a` sa
tempe´rature effective.
46
II.1.2. Objectifs scientifiques
Figure II.1.5 – Mode`les d’atmosphe`res de plane`tes analogues a` Jupiter (gauche) et Neptune
(droite) de´grade´s a` la re´solution de SPICES pour diffe´rentes se´parations e´toile-plane`te (code
couleur) et me´tallicite´s (style de ligne) (mode`les adapte´s de Cahoy et al. 2010). Les proprie´te´s
des principales bandes d’absorption sont donne´es dans la table II.1.1.
nuages d’eau se forment et ont pour effet de rendre le niveau du continuum du spectre quasi
constant avec la longueur d’onde. A` 5 UA, des nuages d’ammoniac (NH3) se forment au-dessus
des nuages d’eau. Au-dela`, l’altitude de ceux-ci diminue quand la plane`te s’e´loigne. Tous les
nuages sont optiquement e´pais (correspondant par de´finition a` une e´paisseur optique supe´rieure
a` 1). Les bandes d’absorption mole´culaire des spectres des Neptunes sont plus larges et plus
profondes que celles des spectres des Jupiters a` cause de leur enrichissement en me´tallicite´ plus
grand (dix fois plus). Augmenter la me´tallicite´ a ge´ne´ralement pour effet de re´duire l’albe´do.
Une exception est le cas d’un Jupiter a` 2 UA pour les courtes longueurs d’onde car les nuages
d’eau sont optiquement e´pais et hauts dans l’atmosphe`re. Cahoy et al. (2010) ont note´ qu’un
meˆme facteur d’enrichissement en me´tallicite´ produit des diffe´rences plus importantes entre les
spectres des Neptunes qu’entre ceux des Jupiters pour des se´parations de 5 et 10 UA.
II.1.2.1.2 Super-Terres
On appelle “super-Terres” des plane`tes qui ne sont pas domine´es par une atmosphe`re (par
opposition aux plane`tes ge´antes). Celles-ci ont une masse infe´rieure a` 10 masses terrestres (MT)
et un rayon infe´rieur a` 2,5 rayons terrestres (RT). Contrairement a` ce que le nom laisserait
entendre, cette classe de plane`tes regroupe aussi les “super-Ve´nus”, “super-Mars” et “super-
Mercure”. D’apre`s l’Encyclope´die des Plane`tes Extrasolaires (Schneider et al. 2011, http://
exoplanet.eu consulte´ le 29/05/2012), il existe neuf super-Terres a` moins de 7 pc (se´parations ≤
0,35 UA). Cependant, aucune n’est observable par SPICES car leur se´paration angulaire est plus
petite que la re´solution de l’instrument a` la longueur d’onde minimale de 0,45 µm (∼0,12′′ 21).
Ne´anmoins, les sondages en vitesses radiales restent limite´s par leur dure´e (8 ans pour le sondage
21. Pour calculer cette valeur, j’ai suppose´ une re´solution angulaire de 2 λ/D limite´e par le coronographe, voir
section II.1.3.1.
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Table II.1.1 – Mole´cules observables a` une re´solution spectrale de 50 dans les spectres de Jupiters
et de Neptunes de la figure II.1.5.
Mole´cule Longueur d’onde (µm) Note
CH4 0,54
CH4 0,62
H2O 0,65 pour les mode`les a` 0,8 UA
CH4 0,66
CH4 0,73
CH4 0,79
H2O 0,82 pour les mode`les a` 0,8 UA
CH4 0,84
CH4 0,86
HARPS, 5 ans pour le programme η-Earth, Mayor et al. 2011; Howard et al. 2010) et les types
spectraux des e´toiles observe´es (Udry & Santos 2007), bien que des programmes d’observation
de´die´s aient de´bute´ depuis quelques anne´es (Pepe et al. 2011; Bonfils et al. 2011).
En comparant les spectres visibles de Ve´nus, la Terre et Mars (figure II.1.6, gauche), on
constate qu’ils sont diffe´rents a` cause de la composition chimique, de la couverture nuageuse,
du type de surface et de la pression au sol. Ve´nus et Mars contiennent essentiellement du CO2,
qui n’a pas de bandes d’absorption dans le visible. Ne´anmoins, les spectres diffe`rent en raison
de la pre´sence de nuages optiquement e´pais autour de la premie`re plane`te et de l’atmosphe`re
optiquement mince de´voilant la surface de la seconde. Des spectres mode`les de la Terre montrent
des variations suivant le pourcentage de couverture nuageuse et le type de surface couvrant l’he´-
misphe`re sonde´ (figure II.1.6, droite). Seager et al. (2005) ont souligne´ l’inte´reˆt scientifique de la
de´tection des signatures spectrales de la surface des plane`tes rocheuses comme le rougissement 22.
Il s’agit de l’augmentation forte de l’albe´do aux longueurs d’onde plus grandes que 0,7 µm. Celle-
ci est due au spectre d’absorption de la ve´ge´tation (chlorophylle). Toutefois, plusieurs e´tudes ont
montre´ la difficulte´ de cette mesure dans le cas de la Terre elle-meˆme (par exemple, Woolf et al.
2002; Arnold et al. 2002; Montan˜e´s-Rodriguez et al. 2005). Seager et al. (2005) ont note´ que la
mesure du rougissement devrait eˆtre accompagne´e de la de´tection du dioxyge`ne pour valider son
lien avec la ve´ge´tation, car le spectre de certains mine´raux peut pre´senter une caracte´ristique
similaire mais a` des longueurs diffe´rentes. De plus, Wolstencroft & Raven (2002) ont sugge´re´
que le rougissement pourrait eˆtre de´cale´ a` des longueurs d’onde plus grandes que 1 µm pour les
e´toiles plus froides que le Soleil. Leur raisonnement est le suivant : le rayonnement des e´toiles
plus froides est maximum dans le rouge et l’infrarouge, donc l’e´nergie fournie par un photon est
plus faible (elle est inversement proportionnelle a` la longueur d’onde). Si on suppose des proces-
sus de photosynthe`se similaires a` ceux se produisant sur Terre, il faudrait un nombre de photons
plus important que celui utilise´ par la ve´ge´tation terrestre. Cette hypothe`se a e´te´ utilise´e par
Tinetti et al. (2006) pour calculer des spectres dans le visible et l’infrarouge proche d’une plane`te
terrestre en orbite autour d’une e´toile de type M. Si cette hypothe`se est ve´rifie´e, le rougissement
serait en dehors de la bande spectrale couverte par SPICES et par conse´quent inde´tectable. Ce-
pendant, Kiang et al. (2007) expliquent qu’il n’existe pas encore de the´orie pre´disant la position
en longueur d’onde du rougissement en fonction du type stellaire.
22. Red edge en anglais.
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Figure II.1.6 – Gauche : Mode`les d’atmosphe`res de Mercure, Ve´nus, la Terre et Mars. Figure
extraite de Tinetti et al. (2009). Droite : Mode`les d’atmosphe`res de plane`tes analogues a` la
Terre pour diffe´rents types de surface (code couleur) et pourcentages de couverture nuageuse
(style de ligne) (mode`les adapte´s de Stam 2008). Les principales bandes d’absorption observables
dans les spectres de la figure de droite sont liste´es dans la table II.1.2.
Table II.1.2 – Mole´cules observables a` une re´solution spectrale de 50 dans le spectre de plane`tes
analogues a` la Terre de la figure II.1.6, droite.
Mole´cule Longueur d’onde (µm) Note
O3 0,5 − 0,7 bande de Chappuis
O2 0,69 bande B
H2O 0,72
O2 0,76 bande A
H2O 0,82
Le degre´ de polarisation de´pend diffe´remment de la nature de la surface : par exemple, un
oce´an a un albe´do faible mais a un degre´ de polarisation e´leve´ (figure II.1.7). Les principales
bandes d’absorption pre´sentes sont celles de l’eau (0,72, 0,82 µm), du dioxyge`ne (0,69 et 0,76 µm,
bandes B et A respectivement) et de l’ozone (0,54–0,64 µm, la bande de Chappuis). Les largeur
et profondeur de ces bandes de´pendent de l’abondance relative des espe`ces chimiques pre´sentes.
II.1.2.1.3 Plane`tes jeunes
Les cibles potentielles pour SPICES se re´partissent en deux types. Le premier est compose´
des plane`tes de´tecte´es par les instruments SPHERE et GPI sur les te´lescopes de classe 8–10 m.
La contribution de SPICES sera probablement leur caracte´risation en bande I (0,725–0,875 µm),
car leur grande se´paration (>5 UA) les rendra trop faibles aux longueurs d’onde plus courtes
meˆme pour les plane`tes de plusieurs masses de Jupiter (le flux re´fle´chi de´pend faiblement de la
masse, Burrows et al. 2004). Le deuxie`me comprend les plane`tes non de´tecte´es par ces meˆmes
49
Chapitre II.1. La mission SPICES
Figure II.1.7 – Mode`les d’atmosphe`res de plane`tes analogues a` la Terre en flux total (gauche)
et en degre´ de polarisation (droite). Les couleurs correspondent a` diffe´rents mode`les (noir :
albe´do de surface nul, orange : albe´do de surface de 1, bleu : oce´an sans nuages, rouge : foreˆt
sans nuages, violet : oce´an couvert de nuages, vert : foreˆt couverte de nuages). Le degre´ de
polarisation de´pend diffe´remment du type de surface et de la couverture nuageuse que le flux
total. Figure extraite de Stam (2008).
instruments car trop froides (la limite de sensibilite´ de SPHERE sera ∼400–500 K 23). Le flux
thermique e´mis par une plane`te est ge´ne´ralement non polarise´ en raison de la syme´trie du
rayonnement. La de´tection de flux polarise´ serait le signe d’une atmosphe`re non homoge`ne
horizontalement (couverture en nuage partielle).
II.1.2.2 Imagerie des parties internes de disques circumstellaires
Graˆce a` un champ de 10′′ environ, SPICES pourra analyser tous les types de disques, de-
puis les disques protoplane´taires (compose´s majoritairement de gaz) jusqu’aux disques de de´bris
(compose´s majoritairement de poussie`res), avec une sensibilite´ meilleure de deux ordres de gran-
deur a` des se´parations plus proches par rapport aux instruments actuels. Graˆce a` la grande
stabilite´ de sa fonction d’e´talement du point (note´e FEP dans la suite du manuscrit), SPICES
permettra de mesurer la polarisation avec une pre´cision ine´gale´e.
II.1.2.2.1 Disques protoplane´taires
Les processus de formation plane´taire de´pendent fortement des taille et forme/porosite´ des
grains (grains compacts, agre´gats, etc). La spectro-polarime´trie fournit des contraintes fortes sur
ces parame`tres. Lorsqu’une plane`te suffisamment massive se forme, elle creuse un sillon dans le
disque. Ainsi, l’observation de ces sillons apporteraient des contraintes indirectes sur la pre´sence
d’une plane`te interagissant avec le disque. Les contrastes requis sont de l’ordre de 10−6 alors
que l’observation des plane`tes ne´cessitent des contrastes 1 000 a` 10 000 fois plus faibles. Fouchet
et al. (2010) ont montre´ que seuls les plane´te´simaux les plus gros (>1 m) peuvent passer ces
sillons. Il en re´sulte une se´gre´gation dans la re´partition des poussie`res qui peut eˆtre mise en
23. Pour comparaison, la plane`te β Pictoris b a une tempe´rature effective de 1700± 300 K (Bonnefoy et al. 2011).
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e´vidence par polarime´trie et dont les proprie´te´s permettent de pre´dire la masse de la plane`te.
SPICES observera une cinquantaine de disques parmi les cibles les plus proches (50–150 pc).
II.1.2.2.2 Disques de de´bris
On connaˆıt des disques de de´bris autour de 15% des e´toiles de la se´quence principale (Wyatt
2008). Les poussie`res de ces disques proviennent des collisions entre les plane´te´simaux orbitant
dans des ceintures analogues aux ceintures d’aste´ro¨ıdes et de Kuiper du syste`me solaire. L’e´tude
de la morphologie des disques nous renseigne donc sur les interactions dynamiques de ces derniers
avec les plane´te´simaux. Ces interactions jouent probablement un roˆle cle´ dans l’architecture
des syste`mes plane´taires. Des mode`les (par exemple, Smith & Wyatt 2010) pre´disent que la
majorite´ des disques de´tecte´s par photome´trie a une forme d’anneau entre 0,1–3′′, domaine qui
est accessible a` SPICES. Ce dernier pourra observer des re´gions inaccessibles aux instruments
actuels (<1′′, ce qui correspond a` <20 UA pour les disques les plus proches) avec une sensibilite´
100 fois meilleure. SPICES sera sensible aux poussie`res microme´triques, qui sont fortement
influence´es par la pression de radiation. En particulier, The´bault & Augereau (2007) pre´disent
une distribution radiale diffe´rente des poussie`res plus grosses sonde´es en e´mission thermique. Le
degre´ de polarisation de´pend de l’angle de diffusion de la lumie`re donc de la position selon la ligne
de vise´e. La mesure de la direction du flux polarise´ permet ainsi de lever des de´ge´ne´rescences
dans la de´termination de la structure en trois dimensions du disque.
II.1.3 Concept instrumental
Le concept instrumental de SPICES est base´ sur la combinaison d’un te´lescope hors-axe de
haute qualite´ optique, d’un modulateur de polarisation (lame demi-onde) associe´ a` un analyseur
(cube se´parateur), d’un syste`me d’analyse et de controˆle de front d’onde, d’un coronographe de
phase de type vortex vectoriel et d’un spectrome`tre inte´gral de champ (Integral Field Spectrome-
ter ou IFS en anglais) (figure II.1.8). Apre`s le te´lescope hors-axe, deux miroirs (M4 et M5 sur la
figure) sont inse´re´s pour compenser la polarisation du faisceau lumineux cre´e´e par les optiques
du te´lescope. Apre`s le passage par le modulateur et l’analyseur polarime´triques, le train optique
est se´pare´ en deux voies de polarisation orthogonale. Puis, chaque faisceau passe par une lame
se´paratrice, qui coupe le domaine spectral en deux (0,45–0,70 µm et 0,65–0,90 µm) pour limiter
les effets de chromaticite´ inhe´rents aux coronographes de phase et pour les besoins du dimen-
sionnement de l’IFS (voir paragraphe III.1.1). Le recouvrement partiel des deux voies spectrales
sert des besoins d’e´talonnage. Les deux voies sont identiques a` part l’ajout d’un miroir plan pour
orienter le faisceau polarise´ horizontalement dans la meˆme direction que le faisceau polarise´ ver-
ticalement. La configuration de la figure II.1.8 est telle que le faisceau polarise´ verticalement
est forme´ du rayonnement compris entre 0,45–0,7 µm et le faisceau polarise´ horizontalement du
rayonnement compris entre 0,65–0,9 µm. Cependant, la lumie`re qui n’a pas e´te´ se´lectionne´e par
la lame se´paratrice n’est pas perdue car elle est utilise´e par les analyseurs de basculement 24,
qui enregistrent la position des faisceaux sur les coronographes et envoie une commande a` des
miroirs qui vont corriger leur position. Cette se´paration en polarisation puis en domaine de lon-
gueurs d’onde implique qu’une observation comple`te (spectres en flux et polarisation sur toute
la bande spectrale) se fait en quatre temps (paragraphe II.1.3.4). Ensuite, le faisceau arrive sur
le MD, qui va corriger les aberrations cause´es par les surfaces optiques de l’instrument (II.1.3.2).
Le faisceau passe par le coronographe vortex (II.1.3.1), puis par l’IFS (II.1.3.3). Le faisceau est
24. Tip-tilt en anglais.
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Figure II.1.8 – Concept instrumental de SPICES. Il combine un te´lescope hors-axe de tre`s bonne
qualite´ optique, un polarime`tre, un syste`me d’analyse et de correction de front d’onde de tre`s
haute pre´cision, un coronographe de phase de type vortex vectoriel et un spectrome`tre inte´gral
de champ. Figure extraite de Boccaletti et al. (2012).
e´chantillonne´ par une matrice de microlentilles, dont les faisceaux sont ensuite disperse´s par un
prisme et focalise´s sur le de´tecteur.
II.1.3.1 Coronographie
La coronographie est un outil indispensable pour l’imagerie directe car elle permet de re´duire
le bruit de photon de l’e´toile et ainsi de de´tecter des objets faibles (naines brunes, plane`tes,
disque) dans l’environnement proche d’une e´toile (typiquement quelques fractions de seconde
d’arc). Comme je l’ai explique´ au paragraphe I.2.2.1.1, il existe plusieurs familles de coronographe
(d’amplitude, de phase, apodise´, etc), et chacune comporte un grand nombre de concepts (en
plan focal, en plan pupille). Le coronographe de SPICES est un vortex vectoriel d’ordre 4 (Mawet
et al. 2005, 2009) et combine un IWA (section I.2.4.2.2) petit de ∼2 λ/D et une transmission
e´leve´e (>90%) graˆce a` un diaphragme de Lyot de taille proche de celle de la pupille d’entre´e de
l’instrument. Il s’agit d’une ge´ne´ralisation du coronographe de phase a` quatre quadrants (Rouan
et al. 2000). Au lieu d’appliquer un de´calage de phase de pi dans des quadrants aligne´s selon une
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diagonale, un coronographe vortex applique une rampe de phase de´pendant de l’angle d’azimuth
au front d’onde pour annuler la lumie`re de l’e´toile. Ses performances ne sont plus limite´es par
des zones mortes (les transitions des quadrants), et l’utilisation d’un ordre plus grand permet
de re´duire sa sensibilite´ aux aberrations de basse fre´quence (basculement en particulier) et a` la
taille angulaire de l’e´toile. De plus, des solutions the´oriques existent pour le rendre achromatique
sur des bandes spectrales larges (∆λ/λ. 50%, Mawet et al. 2010a). En effet, la variation de
phase induite par le coronographe vortex e´tant purement ge´ome´trique, elle est achromatique par
nature. Mais cette proprie´te´ est partiellement perdue lors de la fabrication, ce qui ge´ne`re un
re´sidu chromatique uniforme dans le plan du diaphgrame de Lyot. Une solution pour enlever ce
re´sidu est l’ajout de filtres polarime´triques en aval du diaphragme de Lyot (Mawet et al. 2011). Il
s’agit justement de la me´thode employe´e dans le concept instrumental de SPICES (figure II.1.8).
Serabyn et al. (2010) ont utilise´ ce type de coronographe pour re´-imager le syste`me plane´taire
de HR 8799, de´couvert par Marois et al. (2008b). A` ce jour, ce coronographe est teste´ sur le
High-Contrast Imaging Testbed et atteint un contraste moyen de 2,6× 10−8 entre 2,5 et 7 λ/D
rms pour une bande spectrale de largeur 10% ou R = 10 (Mawet et al. 2011).
II.1.3.2 Controˆle de front d’onde
Cependant, la performance d’un coronographe de´pend fondamentalement de la qualite´ op-
tique du front d’onde incident. Il est donc ne´cessaire d’utiliser un syste`me de controˆle de front
d’onde pour la correction des aberrations introduites par les surfaces optiques (imperfections
et/ou de´salignements du miroir primaire et des optiques de relais). Le MD a un nombre d’ac-
tuateurs de 64× 64 pour avoir un champ corrige´ de 6′′ (voie bleue) / 8′′ (voie rouge) pour
l’observation des disques circumstellaires. La formule suivante, tire´e de Traub & Oppenheimer
(2010), permet d’avoir un ordre de grandeur de la pre´cision du controˆle du front d’onde σ pour
atteindre un contraste par rapport a` l’e´toile C donne´ :
σ =
Nactλ
√
C
4
√
pi
(II.1.2)
ou` Nact est le nombre line´aire d’actuateurs contenus dans la pupille. Ainsi, les contraintes en
contraste de SPICES (10−9–10−10) requie`rent un controˆle des diffe´rences de marche optique du
front d’onde a` quelques dizaines de picome`tres (10−11 m).
Deux algorithmes de controˆle de front d’onde sont envisage´s, le premier comme base et le
second comme option : l’Electrical Field Conjugation (Give’on et al. 2007) et la Self-Coherent
Camera (SCC, Galicher et al. 2008, 2010). Tous deux ont pour but de de´terminer les aberrations
du front d’onde a` partir des images de science, e´liminant de fait les aberrations diffe´rentielles
dues a` l’utilisation de deux voies, l’une pour l’enregistrement des images de science et l’autre
pour la mesure des aberrations. Cependant, elles diffe`rent sur la me´thode de mesure des aber-
rations : la premie`re utilise une modulation temporelle alors que la seconde repose sur une
modulation spatiale. L’algorithme Electrical Field Conjugation impose des formes particulie`res
au MD pour introduire de la diversite´ dans le champ des speckles et peut eˆtre utilise´ sur des
bandes spectrales larges. Cette me´thode se de´roule sur trois temps : enregistrement de l’image
que l’on veut corriger, enregistrement de cette meˆme image avec la modulation introduite par le
MD et enfin estimation et correction des aberrations. La SCC fait interfe´rer la lumie`re de l’e´toile
avec elle-meˆme sur le de´tecteur selon un sche´ma de Fizeau et est donc intrinse`quement chro-
matique. Cet effet est re´duit par l’utilisation d’un IFS car chaque canal spectral est alors traite´
individuellement. La SCC est moins mature expe´rimentalement que l’algorithme Electrical Field
Conjugation (qui est utilise´ sur le High-Contrast Imaging Testbed), mais elle permet d’estimer
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les aberrations du front d’onde a` partir d’une seule image et offre un moyen supple´mentaire
d’e´talonner les speckles re´sultant des aberrations non corrige´es par le MD (Baudoz et al. 2006;
Galicher et al. 2010). La SCC est teste´e sur le banc Tre`s Haute Dynamique au LESIA. Les
performances actuelles en mode controˆle de front d’onde seul sont des contrastes de 1,2× 10−7
rms entre 6 et 10 λ/D pour une bande spectrale de largeur 6% ou R = 16 (Baudoz et al. 2012).
J’utilise cette technique dans les simulations nume´riques que je pre´sente dans la partie III.
Malgre´ tout, l’utilisation d’un syste`me de controˆle de front d’onde ne relaxe pas comple`te-
ment les contraintes de polissage sur les optiques, car la qualite´ de la correction est d’autant
meilleure que les aberrations a` corriger sont faibles (Galicher et al. 2010). Ainsi, pour atteindre
les spe´cifications de SPICES, le budget d’erreur de diffe´rences de marche optique ne devra pas
de´passer quelques dizaines de nanome`tres (∼20 nm rms). Le miroir primaire de SPICES pourra
be´ne´ficier de l’he´ritage de Gaia, dont les miroirs primaires (rectangulaires et de longueur 1,50 m)
ont e´te´ polis a` 7–8 nm rms 25.
II.1.3.3 Spectrome`tre inte´gral de champ
Historiquement, les IFS ont e´te´ de´veloppe´s pour l’e´tude spectroscopique des galaxies (Bacon
et al. 1995). Ces dispositifs dispersent le flux mesure´ en plusieurs points d’un objet et un algo-
rithme construit alors un cube d’images (x, y, λ) de l’objet a` partir des mesures des spectres.
Leur application pour l’analyse du spectre des exoplane`tes a e´te´ sugge´re´e par Sparks & Ford
(2002). Ces derniers ont propose´ d’utiliser les proprie´te´s de dispersion des speckles pour les dis-
criminer de compagnons (voir paragraphe I.2.2.2.1). Cependant, les contraintes impose´es par
l’imagerie des exoplane`tes ont conduit Antichi et al. (2009) a` e´laborer un concept optimise´ pour
cet objectif scientifique dans le cadre du de´veloppement de l’instrument SPHERE. La contrainte
majeure est que les spectres associe´s a` des portions adjacentes du champ de vue ne se recouvrent
pas. En effet, cela entraˆınerait des erreurs dans la reconstruction des images de diffe´rentes lon-
gueurs d’onde a` partir des spectres et par conse´quent des e´carts par rapport a` la de´pendance
attendue de la dispersion des speckles. Le concept de l’IFS de SPHERE est base´ sur un re´seau
de microlentilles e´chantillonnant une portion du champ de vue, dont les faisceaux sont disperse´s
sur un de´tecteur comportant un grand nombre de pixels (de l’ordre de 4 000× 4 000 pixels).
Cependant, les spe´cifications de fabrication de l’IFS de SPICES sont diffe´rentes, car il n’est pas
utilise´ pour e´talonner a posteriori les speckles par la technique de la de´convolution spectrale. La
seule contrainte pour l’IFS de SPICES est que les spectres associe´s a` des portions adjacentes du
champ de vue ne se recouvrent pas. Le concept BIGRE re´pond parfaitement a` cette spe´cification.
II.1.3.4 Mesure de la polarisation
L’analyse de la polarisation est pleinement inte´gre´e au concept instrumental vu que les
e´le´ments optiques modifient la polarisation de la lumie`re. Le modulateur oriente la direction de
polarisation que l’on souhaite e´tudier avec celle de l’analyseur, qui la se´pare en deux composantes
orthogonales. Le degre´ de polarisation P de´pend des parame`tres de Stokes Q et U de´crivant le
flux polarise´ line´airement selon la formule :
P (λ) = −
√
Q2(λ) + U2(λ)
I(λ)
(II.1.3)
ou` I repre´sente le flux total. Le signe “−” tient compte de la direction de P . Cette direction est
de´finie par rapport a` un plan de re´fe´rence, ge´ne´ralement le plan joignant les centres de la plane`te
25. http://sci.esa.int/science-e/www/object/index.cfm?fobjectid=47688.
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Figure II.1.9 – Sche´ma de la proce´dure de mesure de la polarisation avec SPICES. Elle se
de´roule en quatre temps : pendant les deux premiers, les composantes verticale et horizontale
du flux polarise´ sont mesure´es dans les voies rouge et bleu puis, pendant les deux suivants, les
composantes a` ±45◦ de la direction horizontale du flux polarise´ sont enregistre´es.
et de l’e´toile a` l’observateur. Par de´finition, P > 0 (resp. < 0) quand il est perpendiculaire (resp.
paralle`le) au plan de re´fe´rence. Les parame`tres I, Q et U sont calcule´s a` l’aide des formules (Snik
& Keller 2011) :
I(λ) = I ′0◦(λ) + I
′
90◦(λ) (II.1.4)
Q(λ) = I ′0◦(λ) − I ′90◦(λ) (II.1.5)
I(λ) = I ′45◦(λ) + I
′
−45◦(λ) (II.1.6)
U(λ) = I ′45◦(λ) − I ′−45◦(λ) (II.1.7)
ou` I ′θ◦ repre´sente le flux mesure´ a` travers l’analyseur oriente´ selon l’angle θ. Comme explique´ plus
haut, le train optique de SPICES est se´pare´ en direction de polarisation et en longueur d’onde.
L’enregistrement de toute l’information spectrome´trique et polarime´trique requie`rt une proce´-
dure en quatre e´tapes, qui est montre´e a` la figure II.1.9. Les deux premiers temps permettent
de mesurer les parame`tres de Stokes I et Q. D’abord, on mesure simultane´ment la composante
bleue du flux polarise´ verticalement et la composante rouge du flux polarise´ horizontalement.
Puis, on permute les directions de polarisation pour enregistrer la composante bleue du flux po-
larise´ horizontalement et la composante rouge du flux polarise´ verticalement. On obtient I et Q
par addition et soustraction respectivement de l’intensite´ enregistre´e dans chaque voie spectrale
(e´quations (II.1.4) et (II.1.5)). Les deux derniers temps servent a` mesurer les parame`tres de
Stokes I et U en faisant permuter les polarisations a` ±45◦ de l’horizontale entre les deux voies
spectrales, puis en additionnant et en soustrayant les intensite´s (e´quations (II.1.6) et (II.1.7)).
En conclusion de ce chapitre, la mission SPICES a pour objectif de re´pondre a` des be-
soins astrophysiques non couverts par un autre instrument actuel ou futur (plane`tes froides,
disques circumstellaires faibles). Contrairement aux autres projets de petit coronographe spa-
tial (ACCESS, PECO), SPICES met l’accent sur la caracte´risation a` une re´solution spectrale
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plus importante (R = 40 contre R∼ 15) de plane`tes de´ja` de´tecte´es, alors que les premiers pre´-
voient un programme de recherche pre´alable au programme de caracte´risation. La pertinence du
programme scientifique de SPICES a e´te´ reconnue par le groupe d’experts de l’ESA lors de l’e´va-
luation de la mission. Cependant, le concept instrumental a e´te´ juge´ trop couˆteux a` de´velopper
et a` valider pour le spatial, pour le budget alloue´ a` une mission de classe moyenne (450 Me). Ma
place dans ce projet e´tait de valider a` partir de simulations nume´riques le concept instrumental
propose´ par rapport aux objectifs scientifiques fixe´s. Cette proble´matique a e´te´ mise de coˆte´
dans les autres projets, car ceux-ci se focalisent sur les techniques pour obtenir des contrastes
de 10−9–10−10. Le chapitre suivant pre´sente le code de simulation que j’ai utilise´ pendant mon
travail de the`se.
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Le code de simulation MEHICI
Le code MEHICI (MEudon HIgh Contrast Imaging) a e´te´ de´veloppe´ en langage Interactive
Data Language 26 (IDL) par Raphae¨l Galicher 27 en paralle`le de la premie`re moitie´ de ma the`se.
Le but de ma the`se n’e´tait pas de de´velopper un mode`le nume´rique instrumental de SPICES
mais de de´finir les parame`tres fondamentaux de l’instrument et d’en e´valuer les performances
scientifiques a` partir de ce code. Pendant la premie`re partie de ma the`se, j’ai contribue´ a` ame´liorer
le code MEHICI en incluant diffe´rents spectres mode`les re´alistes d’exoplane`tes, les lumie`res
zodiacale et exozodiacale, et la mesure des spectres depuis les images simule´es et leur analyse.
En paralle`le, je l’ai utilise´ pour de´finir les spe´cifications hauts niveaux de l’instrument SPICES
pendant la phase de pre´paration de la proposition Cosmic Vision de 2010. Dans ce chapitre,
je de´cris le fonctionnement global du code MEHICI (section II.2.1) et les diffe´rents mode`les de
spectres plane´taires utilisables (section II.2.2).
II.2.1 Architecture du code MEHICI
Celui-ci fonctionne en trois e´tapes :
1. Ge´ne´ration des images de l’e´toile et des plane`tes (paragraphe II.2.1.1) ;
2. Normalisation des flux par des spectres de corps noirs pour l’e´toile et des spectres re´alistes
pour les plane`tes et introduction des bruits de de´tection (paragraphe II.2.1.2) ;
3. E´talonnage des speckles re´siduels, calcul des profils radiaux des images et mesure du spectre
des plane`tes (paragraphe II.2.1.3).
Par la suite, j’explique le de´roulement de chacune de ces trois e´tapes.
II.2.1.1 Ge´ne´ration des images de l’e´toile et des plane`tes
Le code ge´ne`re les aberrations de phase et/ou d’amplitude dans la pupille d’entre´e (le mi-
roir primaire de SPICES). Les parame`tres sont le niveau des aberrations (en nm rms pour les
diffe´rences de marche optique produisant les retards de phase et en pourcentage pour celles
d’amplitude) et l’exposant de la loi de densite´ spectrale de puissance (DSP). Des aberrations
supple´mentaires non corrige´es par le miroir de´formable (en phase et/ou en amplitude) peuvent
eˆtre ajoute´es pour simuler une correction non parfaite de ce dernier (voir plus bas) ou les aberra-
tions diffe´rentielles entre les deux voies d’un syste`me d’imagerie. L’amplitude des aberrations de
26. http://www.exelisvis.com.
27. Le code est te´le´chargeable a` l’adresse : http://luth2.obspm.fr/~luthier/galicher/.
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Figure II.2.1 – Images d’un champ de speckles non corrige´ (gauche) et corrige´ (droite) par un
MD de 32 × 32 actuateurs. Pour ces images, j’ai suppose´ des aberrations de phase uniquement
correspondant a` des diffe´rences de marche optique de 20 nm rms (DSP en f−3, f e´tant la
fre´quence spatiale des de´fauts). Ceci explique que les speckles soient corrige´s sur tout le champ
accessible au MD (32 λ/D × 32 λ/D, avec λ= 0,675 µm et D= 1,5 m soit 3′′ × 3′′). Noter que
la zone corrige´e n’est pas comple`tement “vide” de speckles a` cause de l’e´nergie diffracte´e par les
speckles en dehors de la zone corrige´e (fre´quences spatiales supe´rieures a` la fre´quence de coupure
du MD). L’e´chelle est identique et logarithmique.
phase de´pendant de la longueur d’onde, les parame`tres de la bande spectrale sont aussi de´finis
dans cette fonction (longueurs d’onde minimale et maximale, et re´solution spectrale).
Si spe´cifie´, le code simule la correction des aberrations par un MD. On peut modifier le nombre
d’actuateurs du MD. Les aberrations sont suppose´es eˆtre mesure´es parfaitement, mais on peut
ajouter des aberrations supple´mentaires pour simuler une estimation imparfaite. Les distorsions
du front d’onde mesure´es sont ensuite projete´es sur le MD avec l’algorithme de minimisation
d’e´nergie en plan pupille propose´ par Borde´ & Traub (2006). Les fonctions d’influence du MD
sont mode´lise´es en adaptant la formule de Huang et al. (2008) pour repre´senter les parame`tres
d’un MD re´aliste. Toutes les aberrations de fre´quence spatiale infe´rieure a` la fre´quence de coupure
du MD ((Nact/2)× (λ/D), Nact e´tant le nombre line´aire d’actuateurs) sont ainsi corrige´es dans
une zone autour du centre de l’image dans le cas d’aberrations de phase uniquement (image de
droite de la figure II.2.1, ici Nact = 32). En pre´sence d’aberrations d’amplitude, seule la moitie´
du champ est corrige´e. En examinant l’image de droite de la figure II.2.1, on note que la zone
corrige´e n’est pas “vide” de speckles. Ceci est duˆ au fait que les aberrations de fre´quence spatiale
supe´rieure a` la fre´quence de coupure du MD y diffractent une partie de leur e´nergie. Cet effet
est d’autant plus important que l’exposant de la loi de DSP est e´leve´ (Galicher 2009).
Le code propage la lumie`re a` travers le coronographe par la me´thode de la transforme´e de
Fourier matricielle directe de Soummer et al. (2007). Utiliser la transforme´e de Fourier pour pro-
pager la lumie`re revient a` supposer que toutes les aberrations se situent dans des plans pupilles.
Ceci implique que l’amplitude et la phase du front d’onde e´voluent de manie`re de´couple´e. Une
des ame´liorations a` apporter au code est l’inclusion d’un mode`le plus re´aliste de propagation de
Fresnel avec des aberrations hors plan pupille avec la librairie PROPER (Krist 2007). PROPER
simule le couplage entre l’amplitude et la phase du front d’onde, mais dans le code MEHICI,
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il est utilise´ pour propager un de´faut de phase d’un plan hors plan pupille jusqu’au miroir pri-
maire. En utilisant le formalisme de Talbot (Talbot 1836), Marois et al. (2006a) ont montre´
qu’un tel de´faut de phase va produire un de´faut d’amplitude dans le plan du miroir primaire,
qui va induire une de´corre´lation partielle du champ de speckles avec la longueur d’onde. En effet,
la longueur de Talbot TL (Rayleigh 1881), de´finie comme la distance au bout de laquelle le front
d’onde de´forme´ retourne exactement dans le meˆme e´tat, est chromatique :
TL =
2Λ2
λ
(II.2.1)
ou` Λ est la pe´riode spatiale du de´faut de phase. Ceci n’aura pas d’effet sur une estimation
re´aliste des aberrations par la SCC, car cette dernie`re traite chaque canal spectral se´pare´ment
(Galicher et al. 2010). On aura donc des mesures de la phase et l’amplitude des aberrations du
front d’onde a` toutes les longueurs d’onde. Cependant, il n’existe pas actuellement de me´thode
ge´ne´rale pour utiliser cet ensemble de mesures pour leur correction avec un MD (Shaklan &
Green 2006). Seules les mesures dans un canal spectral seront utilise´es pour la correction des
aberrations. En conse´quence, la correction sera optimale dans ce canal et se de´gradera pour les
autres canaux.
Le code permet le choix entre plusieurs coronographes : le coronographe de Lyot (Lyot 1932),
le coronographe parfait (Cavarroc et al. 2006), le coronographe de phase a` quatre quadrants
(Rouan et al. 2000, et panneau du haut de la figure II.2.2) et le coronographe vortex vectoriel
(Mawet et al. 2005, 2009, et panneau du bas de la figure II.2.2). On peut re´gler les parame`tres
suivants :
– coronographe de Lyot : tailles du masque en plan focal et du diaphragme de Lyot ;
– coronographe de phase a` quatre quadrants : chromaticite´ ou non des de´calages de phase et
taille du diaphragme de Lyot. Les transitions entre les quadrants sont suppose´es infiniment
fines ;
– coronographe vortex vectoriel : charge topologique et taille du diaphragme de Lyot ;
En lumie`re polychromatique, les images post-coronographiques sont simule´es en sommant les
intensite´s des images calcule´es a` plusieurs longueurs d’onde re´parties sur la largeur du canal
spectral. Je montre des exemples d’images coronographiques pour les coronographes de phase a`
quatre quadrants et vortex de charge topologique 4 a` la figure II.2.3.
La propagation de la lumie`re a` travers le spectro-polarime`tre inte´gral de champ et la recons-
truction du cube d’images (x, y, λ) a` partir des spectres enregistre´s par le de´tecteur ne sont
pas simule´es. Le processus de reconstruction des cubes d’images n’e´tant pas parfait, il cre´e du
bruit nume´rique dans les donne´es. Ce bruit nume´rique n’est pas pris en compte dans le code.
Cependant, la carte des variations de la re´ponse du de´tecteur est diffe´rente selon la longueur
d’onde pour tenir compte du fait que le spectre d’une portion du champ de vue est disperse´ sur
des pixels diffe´rents.
Si spe´cifie´, le code simule les images de la re´fe´rence de la SCC et du champ de speckles
coronographique frange´ (figure II.2.4). Les parame`tres re´glables sont la position angulaire de
la voie de re´fe´rence, le rapport des rayons du diaphragme de Lyot et de la voie de re´fe´rence
(note´ γ, Galicher et al. 2010) et la valeur de la densite´ neutre atte´nuant l’intensite´ passant par
la voie de re´fe´rence. La voie de re´fe´rence est ge´ne´ralement place´e sur une direction diagonale
pour avoir un e´chantillonnage spatial optimal. En effet, la SCC requiert un e´chantillonnage
selon Shannon d’au moins 2 pixels par interfrange (intervalle entre deux maxima d’intensite´
des franges). Or, Galicher (2009) a montre´ que l’interfrange λ/ξ0 doit respecter la condition
suivante pour pouvoir se´parer et extraire les informations sur les re´sidus stellaires et un (des)
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Figure II.2.2 – Principe des coronographes a` quatre quadrants (haut) et vortex (bas). La co-
lonne de gauche montre les de´calages de phase applique´s au front d’onde incident. Tandis que le
coronographe a` quatre quadrants introduit un de´phasage de pi dans une des directions diagonales,
le coronographe vortex modifie de fac¸on continue la phase du front d’onde incident. La colonne
de droite sont les images de la pupille re´-image´e dans le plan du diaphragme de Lyot. Dans le
cas ide´al ou` le front d’onde incident est plan, les deux coronographes rejettent toute la lumie`re de
l’e´toile en dehors de la pupille re´-image´e. Noter les diffe´rences dans les distributions d’intensite´
de la lumie`re re´jecte´e. Figure de droite extraite de Mawet et al. (2010b).
compagnon(s) (paragraphe II.2.1.3) :
ξ0 = D ×
(
1,5 +
1
2γ
)
(II.2.2)
ou` ξ0 de´signe l’e´cartement entre les voies de science et de re´fe´rence. Cette condition implique un
e´chantillonnage d’un facteur de 1,5 a` 2 fois plus fin que celui d’une image classique (2 pixels par
e´le´ment de re´solution λ/D). Cette difficulte´ est re´solue en plac¸ant la voie de re´fe´rence a` 45◦ de
la grille des pixels (gain en e´chantillonnage de
√
2). Dans le code MEHICI, le nombre de pixels
par e´le´ment de re´solution est fixe´ a` 3 a` la longueur d’onde minimale. La valeur du parame`tre γ
est un compromis entre un bon contraste des franges (voie de re´fe´rence grande ou γ petit) et
un e´clairement de l’image coronographique le plus large possible (voie de re´fe´rence petite ou γ
grand, voir Galicher 2009, chap. IV.1 pour plus de de´tails). La valeur de la densite´ neutre place´e
sur la voie de re´fe´rence de´pend du coronographe utilise´ via la distribution d’intensite´ diffracte´e
par le masque coronographique dans le plan du diaphragme de Lyot. Sa valeur est un compromis
entre un bon contraste des franges et un bon contraste dans la zone de correction du MD.
Pour les plane`tes, on peut de´finir leur se´paration angulaire a` l’e´toile en λ/D et leur orientation
par rapport a` la direction horizontale.
Cette e´tape produit des cubes d’images (x, y, λ) de l’e´toile et de la (des) plane`te(s).
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Figure II.2.3 – Haut : Images d’un champ de speckles cre´e´ par un coronographe de phase a`
quadrants (gauche) et un coronographe vortex de charge topologique 4 (droite). Les deux co-
ronographes sont achromatiques. Je suppose les meˆmes diffe´rences de marche optique de 20 nm
rms (DSP en f−3) pour le front d’onde incident. L’e´chelle est identique et logarithmique. Noter
la syme´trie centrale du champ de speckles produit par le coronographe de phase a` quadrants.
Boccaletti et al. (2002) ont montre´ que pour des aberrations de phase petites et pas d’aberrations
d’amplitude (eiφ ' iφ), le champ de speckles en aval d’un coronographe est la transforme´e de Fou-
rier d’une fonction re´elle et est donc centrosyme´trique. Ce n’est pas le cas pour le coronographe
vortex (figure de droite) car des aberrations d’amplitude sont introduites intentionnellement dans
le mode`le du coronographe pour le rendre plus re´aliste. Bas : Mesures de transmission hors-axe
des coronographes (0 signifiant atte´nuation totale et 1 aucune atte´nuation). Le vortex de charge
4 atte´nue plus que le coronographe a` quatre quadrants (0,61 contre 0,85 a` 2 λ/D), mais il est
moins sensible aux aberrations de bas ordre (basculement) et a` la taille angulaire de l’e´toile (Ma-
wet et al. 2010a). J’utilise ces mesures pour corriger les profils radiaux du niveau de de´tection
obtenus avec les coronographes discute´s aux chapitres III.1 et III.2.
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Figure II.2.4 – Principe de la self-coherent camera associe´e a` un coronographe de type Lyot (ici
un coronographe a` quatre quadrants). Cette technique consiste a` faire interfe´rer la lumie`re de
l’e´toile avec elle-meˆme afin de moduler spatialement les speckles et de les distinguer d’e´ventuels
compagnons. La lumie`re de l’e´toile est diffracte´e par le masque en plan focal. La lumie`re d’un
compagnon stellaire n’est pas affecte´e par le masque. Dans le plan du diaphragme de Lyot, la
voie image contient du flux de l’e´toile et du compagnon alors que la voie de re´fe´rence (petit trou
a` l’exte´rieur du diaphragme) ne contient que du flux de l’e´toile. Les faisceaux des deux voies
interfe`rent sur la matrice de pixels du de´tecteur. Figure extraite de Galicher et al. (2010).
II.2.1.2 Normalisation des flux et introduction des bruits de de´tection
Le code normalise les images de l’e´toile par un mode`le de corps noir selon le type spectral.
Il normalise les images des plane`tes par des spectres re´alistes d’atmosphe`res et les additionne
a` l’image de l’e´toile. Le code donne le choix entre les mode`les de F. Allard (Allard et al. 2001),
d’A. Burrows (Burrows et al. 2004), de D. Stam (Stam et al. 2004; Stam 2008) et de K. Cahoy
(Cahoy et al. 2010). J’ai imple´mente´ ces mode`les d’atmosphe`res dans MEHICI, mais je n’utilise
que les deux derniers dans les simulations des performances scientifiques. Les raisons sont les
suivantes : les mode`les de D. Stam sont les seuls a` inclure des spectres en flux total et en
flux polarise´ pour des Jupiters (Stam et al. 2004) et des Terres (Stam 2008) et les mode`les de
Cahoy et al. (2010) couvrent un plus grand espace des parame`tres plane´taires (masse, se´paration,
me´tallicite´) que ceux de Burrows et al. (2004). Les mode`les d’Allard et al. (2001) ne prennent en
compte que le flux thermique donc ne sont pertinents que pour les plane`tes jeunes et chaudes. Je
n’ai pas eu le temps d’e´tudier les objectifs scientifiques associe´s a` ces objets dans ce manuscrit,
mais je le ferai dans une e´tude future. Je de´cris les principales caracte´ristiques de tous les mode`les
d’atmosphe`res plane´taires dans la section suivante.
Si spe´cifie´, il simule une carte de la lumie`re zodiacale en utilisant les valeurs mesure´es avec le
te´lescope spatial Hubble par Giavalisco et al. (2002) et la convolue avec la FEP de l’instrument
en tenant compte de la transmission du coronographe (si simule´) avant de l’additionner a` l’image
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Figure II.2.5 – Images d’un champ de speckles et d’une plane`te de contraste 10−4 a` 7 λ/D
(cercle rouge, λ= 0,675 µm, R = 50), sans (gauche) et avec (droite) la modulation spatiale des
speckles de la SCC. La plane`te n’est pas affecte´e par la modulation.
de l’e´toile et des plane`tes.
Si spe´cifie´, il simule une image d’un nuage exozodiacal autour de l’e´toile a` l’aide de la li-
brairie Zodipic (Kuchner 2004). Cette dernie`re suppose un mode`le base´ sur les observations du
nuage zodiacal de notre syste`me solaire par le satellite COBE. On peut choisir le type spectral,
la tempe´rature et le rayon de l’e´toile, l’intensite´ diffuse´e par le nuage en zodis (1 zodi e´tant
l’intensite´ du nuage autour de notre syste`me solaire), les rayons interne et externe du nuage en
UA, son inclinaison par rapport a` la ligne de vise´e (0◦ correspondant a` un nuage vu de face
et 90◦ correspondant a` un nuage vu de profil) et son orientation par rapport a` la direction ho-
rizontale. Pendant ma the`se, je me suis inte´resse´e aux proprie´te´s des plane`tes mesurables par
SPICES en faisant l’hypothe`se que le nuage exozodiacal ne montre pas de structures internes
(cavite´s, sillons, etc). Une direction de recherche future est l’e´tude des objectifs scientifiques des
disques circumstellaires. Zodipic permet de modifier les proprie´te´s de la poussie`re, telles que les
lois de distribution radiale et de taille des grains, et de simuler des structures, telles que des
sillons creuse´s par des plane`tes et des ceintures d’aste´ro¨ıdes. L’image du nuage exozodiacal est
multiplie´e par la transmission du coronographe (si simule´) et convolue´e avec la FEP avant d’eˆtre
additionne´e a` l’image de l’e´toile et des plane`tes.
Le code ajoute finalement les effets des bruits de de´tection : bruit de photon, bruit de lecture
du de´tecteur et la variation de la re´ponse des pixels du de´tecteur. Le bruit de lecture est mode´lise´
comme un bruit gaussien dont on peut fixer le nombre d’e´lectrons rms par pixel. On peut choisir le
temps de pose individuel maximal des images. La variation de la re´ponse des pixels du de´tecteur
est e´galement simule´e a` l’aide d’une loi gaussienne de moyenne 1 dont on peut re´gler l’e´cart-type
(en pourcentage). La carte de re´ponse n’est pas la meˆme selon la longueur d’onde pour simuler
l’utilisation d’un IFS (spectre d’une portion du champ de vue disperse´ sur des pixels diffe´rents
du de´tecteur). On peut modifier la capacite´ en e´lectrons et le rendement quantique du de´tecteur.
II.2.1.3 E´talonnage des speckles et mesure du spectre des plane`tes
On a le choix entre deux me´thodes d’e´talonnage des speckles : la SCC (Baudoz et al. 2006;
Galicher et al. 2008, 2010) et la de´convolution spectrale (Sparks & Ford 2002).
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Figure II.2.6 – Principe de l’e´talonnage des speckles par la SCC. Gauche : En appliquant
une transforme´e de Fourier a` l’image SCC enregistre´e par le de´tecteur (image de droite de la
figure II.2.5), on obtient l’autocorre´lation de la pupille (je n’en montre ici que la partie re´elle).
Le pic central contient de l’information sur l’e´toile et de la plane`te (figure II.2.5, cercle rouge),
alors que les pics late´raux contiennent de l’information sur l’e´toile uniquement (voir note 28).
L’e´cartement entre les pics de corre´lation est impose´ par l’e´quation (II.2.2). L’e´chelle est en
racine carre´e. Milieu : Par transforme´e de Fourier du pic central, on obtient une image estime´e
de l’e´toile et de la plane`te (haut). Par la meˆme ope´ration sur un des pics late´raux, on obtient
une image estime´e de l’e´toile (bas). Droite : Par soustraction de ces deux images, on atte´nue
les speckles partout dans l’image, en particulier sur une diagonale oriente´e selon les franges
d’interfe´rence. Le signal de la plane`te se dintingue nettement du bruit de speckles. Noter la
pre´sence d’un anneau brillant dans l’image finale. Celui-ci correspond au premier ze´ro d’intensite´
de la voie de re´fe´rence (Galicher 2009). L’e´chelle des trois images est identique et logarithmique.
Comme je l’ai explique´ a` la section II.1.3.2, la SCC a la particularite´ d’eˆtre a` la fois un
analyseur de surface d’onde et un dispositif d’e´talonnage des speckles. Elle utilise la proprie´te´ de
cohe´rence de la lumie`re pour distinguer plane`tes et speckles en modulant spatialement ces der-
niers (figure II.2.5, gauche). En appliquant une transforme´e de Fourier a` l’image interfe´rentielle
enregistre´e par le de´tecteur (image de droite de la figure II.2.5), on obtient l’autocorre´lation de
la pupille (image de gauche de la figure II.2.6, je n’en montre ici que la partie re´elle). Le pic
central contient de l’information sur l’e´toile et la plane`te, alors que les pics late´raux contiennent
de l’information sur l’e´toile uniquement 28. Par transforme´e de Fourier du pic central, on obtient
une image estime´e de l’e´toile et de la plane`te (milieu, haut). Par la meˆme ope´ration sur un des
pics late´raux 29, on obtient une image estime´e de l’e´toile (milieu, bas). Par soustraction de ces
deux images, on atte´nue les speckles dans tout le champ mais cet effet est plus visible sur une
28. En re´alite´, les pics late´raux contiennent aussi de l’information sur la re´fe´rence. La contribution de celle-ci,
bien que faible devant celle des speckles, doit eˆtre mesure´e avant l’observation et soustraite. Dans le code, on ne´glige
les bruits de de´tection associe´s a` la mesure du flux de la re´fe´rence et on suppose que ce dernier est parfaitement
connu.
29. Ils diffe`rent uniquement par le signe de leur partie imaginaire (transforme´e de Fourier de la fonction sinus).
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Figure II.2.7 – Principe de la de´convolution spectrale. Coupes de cube d’images (x, y, λ) dans
le plan (x, λ) avant (haut, gauche) et apre`s (haut, droite) la remise a` l’e´chelle spatiale.
L’axe horizontal repre´sente la direction des x et l’axe vertical la direction des longueurs d’onde.
L’e´chelle est identique pour toutes les images et est en racine carre´e. Je suppose des diffe´rences de
marche de 20 nm rms. La plane`te se trouve a` 12 λ/D (λ = 0,675 µm) et a un contraste de 10−6.
Le graphe de droite montre des spectres pour diffe´rents pixels du cube d’images remis a` l’e´chelle.
Le spectre en e´toiles bleues correspond a` un pixel non affecte´ par le flux de la plane`te, alors que
les autres spectres correspondent a` des pixels ou` la signature de la plane`te perturbe la relation
attendue pour les speckles en cre´ant une haute fre´quence spatiale dont la position de´pend du pixel.
A` partir de l’ajustement de la relation liant l’intensite´ d’un pixel avec la longueur d’onde par
un polynoˆme de bas ordre, on obtient un cube de la distribution d’intensite´ estime´e des speckles
(milieu, gauche). Par soustraction de ce cube d’images estime´ au cube d’images de science
(gauche, haut), on obtient un cube d’images comprenant le flux de la plane`te et des re´sidus non
soustraits de l’e´toile (bas, gauche).
diagonale oriente´e selon les franges d’interfe´rence (droite). Le signal de la plane`te se distingue
nettement du bruit de speckles.
La de´convolution spectrale utilise des hypothe`ses sur les proprie´te´s spectrales des speckles
pour les diffe´rencier des plane`tes. En effet, l’extension spatiale et la distance radiale des premiers
sont proportionnelles a` la longueur d’onde, alors que seule l’extension spatiale des deuxie`mes
en de´pend. De plus, les intensite´s des speckles et des FEP des plane`tes sont inversement pro-
portionnelles a` la longueur d’onde. En appliquant une mise a` l’e´chelle spatiale selon une loi
inversement proportionnelle a` λ au cube d’images (x, y, λ), les speckles vont se superposer entre
eux (figure II.2.7, images en haut), alors que les plane`tes vont subir un de´placement radial vers le
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Figure II.2.8 – Sche´ma re´capitulatif des diffe´rentes e´tapes du code MEHICI. Le de´tail des trois
e´tapes est donne´ aux paragraphes II.2.1.1, II.2.1.2 et II.2.1.3.
centre de l’image. Ce mouvement sera d’autant plus important que la bande spectrale couverte
par les images sera large ou que la se´paration de la plane`te sera grande. En ajustant ensuite un
polynoˆme de bas ordre aux spectres de chaque pixel, on peut construire une image de re´fe´rence
du champ des speckles sans les plane`tes pour toutes les longueurs d’onde (figure II.2.7, graphique
de droite et image du milieu a` gauche). Les plane`tes apparaˆıtront comme des variations rapides
de la fonction I(λ) qui ne seront pas prises en compte dans l’ajustement polynomial. En re´-
e´chelonnant spatialement ce cube d’images de re´fe´rence selon une loi proportionnelle a` λ et en le
soustrayant au cube d’images de science initial, on obtient un cube d’images avec les plane`tes et
des re´sidus stellaires (figure II.2.7, en bas a` gauche). La pre´sence de ces re´sidus stellaires est due
au fait que l’hypothe`se selon laquelle l’intensite´ des speckles est une fonction lentement variable
de la longueur d’onde est une approximation (paragraphe III.1.3.2). De meˆme, cette technique
est tre`s sensible a` une de´corre´lation partielle du champ de speckles avec la longueur d’onde, due
a` la pre´sence d’aberrations hors plan pupille (Marois et al. 2006a). En effet, ceci va perturber
la relation attendue pour I(λ) en cre´ant de hautes fre´quences spatiales similaires a` la signature
d’une plane`te et rendre plus difficile la distinction entre speckles et plane`tes.
Pour le calcul et le trace´ des profils radiaux, j’utilise une fonction personnelle qui tient
compte de la courbe d’atte´nuation du coronographe en fonction de la se´paration au centre de
l’image. Je trace des mesures d’atte´nuation pour les deux coronographes que je conside`re dans
les simulations de la partie III a` la figure II.2.3.
Pour l’extraction des spectres, on peut choisir la position et le diame`tre (en unite´s de λ/D)
de la zone de calcul. Cependant pour mon travail de the`se, je me sers d’une fonction personnelle
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qui utilise les images des plane`tes seules (II.2.1.1) pour de´finir les zones de calcul des flux. Cette
fonction permet de mesurer les flux des plane`tes et de l’e´toile (pour le calcul du contraste) sur
les meˆmes re´gions de la FEP 30.
II.2.2 Mode`les d’atmosphe`res plane´taires
Je de´cris brie`vement ici les diffe´rents spectres mode`les de plane`tes utilisables dans le code
MEHICI, en commencant par ceux que je conside`re dans mon e´tude des performances de SPICES
(II.2.2.1 et II.2.2.2). Contrairement aux plane`tes jeunes, qui sont domine´es par leur radiation
thermique, la se´paration e´toile-plane`te modifie fondamentalement la structure et la composition
de l’atmosphe`re des plane`tes matures. Par conse´quent, on ne peut pas simplement utiliser une
loi inversement proportionnelle au carre´ de la distance e´toile-plane`te pour mode´liser des spectres
re´alistes et ainsi de´terminer les performances d’un instrument, comme on pourrait le faire pour
l’aspect de´tection.
II.2.2.1 Mode`les de Jupiters et Neptunes de Cahoy et al. (2010)
Cahoy et al. (2010) ont calcule´ des mode`les d’atmosphe`res de plane`tes analogues a` Jupiter
et Neptune et d’aˆge e´gal a` 4,5 Ga, en e´quilibre radiatif avec le flux lumineux d’une e´toile de
type solaire pour un domaine de longueurs d’onde compris entre 0,35 et 1 µm. Ces auteurs ont
conside´re´ des orbites circulaires, des se´parations de 0,8, 2, 5 et 10 UA, deux facteurs d’enri-
chissement en me´tallicite´ (1 et 3 fois la me´tallicite´ solaire pour les Jupiters, et 10 et 30 fois la
me´tallicite´ solaire pour les Neptunes) et des angles de phase (angle e´toile-plane`te-observateur,
paragraphe II.1.2.1) de 0◦ a` 180◦ par pas de 10◦. La gamme de se´paration correspond a` celle des
plane`tes potentiellement observables par des petits coronographes spatiaux. Cahoy et al. (2010)
ont suppose´ que le flux lumineux est un champ scalaire et ne traitent donc pas les effets de
polarisation. J’ai de´crit les proprie´te´s de ces mode`les d’atmosphe`res en fonction de la se´paration
et de la me´tallicite´ dans le chapitre pre´ce´dent (section II.1.2.1.1). Dans toutes les simulations de
de´tection et de caracte´risation d’exoplane`tes que je de´taille dans la partie suivante (partie III),
je conside`re des plane`tes a` la quadrature (angle de phase de 90◦).
II.2.2.2 Mode`les de Terres de Stam (2008)
Stam (2008) utilise un profil vertical pression-tempe´rature de la Terre pour calculer les
spectres en flux et en polarisation de plane`tes analogues a` la Terre (se´paration de 1 UA) en
orbite circulaire. Pendant ma the`se, je n’ai pas analyse´ la polarime´trie, mais je le ferai dans une
e´tude future. Stam (2008) conside`re une gamme de longueurs d’onde comprise entre 0,3 et 1 µm
et des angles de phase de 0◦ a` 180◦ par pas de 2◦. Elle a calcule´ des mode`les d’albe´do de surface
lambertien (re´flexion isotrope) avec une atmosphe`re sans nuages, et des mode`les d’albe´do de
surface plus re´alistes pour plusieurs couvertures nuageuses et types de surface. Les nuages d’eau
sont optiquement e´pais et localise´s dans les couches basses de l’atmosphe`re (altitude 2–4 km).
Les plane`tes mode`les sont couvertes soit par de la foreˆt soit par un oce´an d’albe´do nul surmonte´
par une interface re´fle´chissante anisotrope. Le mode`le d’albe´do de la ve´ge´tation pre´sente deux
30. La routine du code MEHICI utilise la fonction shift d’IDL pour positionner les ouvertures sur les plane`tes.
Or cette dernie`re ne fait que des de´calages de nombre entier de pixels. Il existe des fonctions permettant de
faire des de´calages subpixels (par exemple la fonction subpixel_shift de Laurent Mugnier de l’Office National
d’E´tudes et de Recherches Ae´rospatiales), mais celles-ci sont base´es sur des transforme´es de Fourier rapides, qui
cre´ent des arte´facts dans les images des ouvertures en pre´sence d’erreurs de repliement de spectre.
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caracte´ristiques principales (section II.1.2.1.2 et spectre en trait plein vert de la figure II.1.6,
droite) : un maximum local a` 0,5–0,6 µm, duˆ a` deux bandes d’absorption de la chlorophylle a` 0,45
et 0,67 µm, et le rougissement. L’apparence du rougissement dans les spectres de´pend fortement
de la couverture et de l’e´paisseur optique des nuages ainsi que de la couverture en ve´ge´tation de
la surface. Cependant, il est encore visible dans les spectres de Stam (2008) pour une couverture
nuageuse de 50% (voir les spectres en tirets de la figure II.1.6, droite). Pour simuler une plane`te
semblable a` la Terre (surface couverte a` 70% d’oce´ans et 30% de foreˆts) avec des couvertures
nuageuses variables, cette auteure utilise des moyennes ponde´re´es de mode`les homoge`nes. Dans
mon travail de the`se, j’ai conside´re´ des moyennes ponde´re´es diffe´rentes pour la surface (100%
de foreˆts, 50% de foreˆts et 50% d’oce´ans, et 100% d’oce´ans) et la couverture en nuages (0, 50 et
100%).
II.2.2.3 Mode`les de Jupiters de Stam et al. (2004)
En supposant un profil vertical pression-tempe´rature et un rapport de me´lange du me´thane
similaires a` ceux de Jupiter, Stam et al. (2004) ont de´termine´ des spectres mode`les en flux et en
polarisation pour des plane`tes a` 5 UA en orbite circulaire avec trois structures atmosphe´riques
(voir figure II.1.4) : absence de nuages, couche de nuages troposphe´rique et couche de nuages
troposphe´rique surmonte´e d’une couche de brumes stratosphe´rique. Les couches de nuages et de
brumes sont homoge`nes. On peut aussi choisir l’angle de phase entre 1,7◦ et 179,4◦. La pre´sence
de nuages ou de brumes a pour effet d’augmenter le flux re´fle´chi a` grandes longueurs d’onde
par rapport a` un mode`le sans nuages, ou` l’efficacite´ de la diffusion par les mole´cules diminue
avec la longueur d’onde. En revanche, le degre´ de polarisation diminue dans le continuum en
pre´sence de nuages mais reste quasiment inchange´ dans les bandes d’absorption a` cause de la
basse altitude de ces derniers. L’ajout d’une couche de brumes stratosphe´rique re´duit la valeur
du degre´ de polarisation dans toutes les parties du spectre a` cause de la diffusion multiple et de
l’altitude e´leve´e de la couche.
II.2.2.4 Mode`les de plane`tes ge´antes gazeuses de Burrows et al. (2004)
Burrows et al. (2004) ont calcule´ des mode`les d’atmosphe`res pour des plane`tes ge´antes ga-
zeuses en orbite circulaire autour d’une e´toile de type solaire. Ils fixent une me´tallicite´ de 1 fois
la me´tallicite´ solaire et une gamme de longueurs d’onde de 0,5 a` 30 µm. Ils de´terminent les flux
re´fle´chi et thermique. Les effets des nuages d’eau et d’ammoniac sont pris en compte. On peut
choisir la se´paration (0,2, 0,5, 1, 2, 4, 6, 8, 10 ou 15 UA) pour une plane`te de 1 MJ et 5 Ga, la
masse (0,5, 1, 2, 4, 6 ou 8 MJ) pour une plane`te a` 4 UA et 5 Ga, et l’aˆge (0,1, 0,3, 1, 3 ou 5 Ga)
pour une plane`te de 1 MJ a` 4 UA. Les principales caracte´ristiques de ces mode`les sont que le
flux re´fle´chi de´pend surtout de la se´paration de la plane`te a` l’e´toile et peu de son aˆge et de sa
masse.
II.2.2.5 Mode`les AMES-COND d’Allard et al. (2001)
Allard et al. (2001) ont mode´lise´ le flux thermique e´mis par des plane`tes dont l’atmosphe`re
est compose´e de poussie`res qui ont condense´ dans les couches les plus profondes, de sorte qu’elles
ne contribuent pas au rayonnement e´mergent. Ces atmosphe`res sans nuages repre´sentent un cas
limite pour des naines brunes froides ou des plane`tes joviennes. Ces mode`les ont e´te´ de´termine´s
pour des plane`tes d’une me´tallicite´ solaire en ne´gligeant le rayonnement incident de l’e´toile et
pour un domaine de longueurs d’onde compris entre 0,001 et 500 µm. On peut faire varier la
tempe´rature effective (entre 100 et 3 000 K par pas de 100 K) et la gravite´ de surface (exprime´e
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Figure II.2.9 – Spectres the´oriques visibles de Jupiters pour les diffe´rents mode`les utilise´s dans
le code MEHICI.
en logarithme base 10, entre 2,5 et 6 dex par pas de 0,5 dex). En l’absence de grains de pous-
sie`res, l’absorption de l’atmosphe`re est due aux bandes mole´culaires de l’eau et du me´thane et
aux raies de re´sonance atomique du lithium, potassium et sodium.
Je montre a` la figure II.2.9 des spectres the´oriques pour une plane`te analogue a` Jupiter pour
les diffe´rents mode`les que j’ai de´crits plus haut. Les diffe´rences entre les mode`les sont dus a`
des compositions et structures atmosphe´riques diffe´rentes : Stam (2008) simule une couche de
nuages a` une altitude basse et une couche de brumes a` une altitude e´leve´e dans l’atmosphe`re,
alors que Cahoy et al. (2010) mode´lisent des nuages a` haute altitude. La pre´sence de nuages va
renforcer le flux aux grandes longueurs d’onde au fur et a` mesure que le rayonnement incident
atteint des couches plus profondes. Plus les nuages sont hauts et plus ils vont atte´nuer les bandes
d’absorption du me´thane (par exemple a` 0,62, 0,73 et 0,89 µm), qui est un gaz bien me´lange´
dans toute l’atmosphe`re. Burrows et al. (2004) ne simulant pas de plane`te a` 5 UA, j’ai moyenne´
les spectres a` des se´parations de 4 et 6 UA pour tracer le spectre de cette figure. La pente globale
de ce spectre est plus ne´gative et les bandes d’absorption mole´culaire plus marque´es que pour
les autres spectres. Ceci peut eˆtre duˆ aux effets de l’irradiation sur l’atmosphe`re, que Burrows
et al. (2004) prennent en compte, a` des rapports de me´lange des mole´cules ou des proprie´te´s
optiques des nuages diffe´rents par rapport aux mode`les de Cahoy et al. (2010) (les tempe´rature
effective, gravite´ de surface, hauteur des nuages, et la nature et la taille des particules formant
les nuages sont similaires).
En conclusion, j’ai explique´ les diffe´rentes e´tapes du code de simulation MEHICI : ge´ne´ration
des images de l’e´toile et des plane`tes, normalisation des flux et ajout des bruits de de´tection et
e´talonnage des speckles. Dans la partie suivante, je de´taille le travail de simulation des perfor-
mances de la mission SPICES.
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Que dis-je, c’est un cap ?... C’est une pe´ninsule !
Edmond Rostand
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Imagerie d’exoplane`tes depuis
l’espace : Simulations nume´riques des
performances de la mission SPICES
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Je pre´sente ici la plus grande partie de mon travail de the`se, la de´finition des spe´cifications
hauts niveaux de l’instrument SPICES (chapitre III.1), l’analyse des performances en de´tection
(chapitre III.2) et en caracte´risation (chapitre III.3) des plane`tes, et une estimation du nombre
de cibles potentielles (chapitre III.4). Les simulations de´crites dans les trois derniers chapitres ont
fait l’objet d’une publication dans la revue Astronomy & Astrophysics en 2012 (Maire et al. 2012,
annexe C). La motivation de cette e´tude e´tait de valider nume´riquement le concept instrumental
propose´ pour remplir les objectifs scientifiques de la mission (chapitre II.1). En effet, les e´tudes
sur des concepts de petit coronographe spatial (Trauger et al. 2010; Guyon et al. 2010b) ont porte´
principalement sur la faisabilite´ technique (Trauger & Traub 2007; Guyon et al. 2010a; Belikov
et al. 2010), e´tant donne´ les tre`s hauts contrastes a` atteindre dans le proche environnement
des e´toiles (108–1010 a` 0,2′′). Un autre point qui a fait l’objet d’e´tudes est l’estimation du
nombre de plane`tes observables en fonction de leur type, en faisant des hypothe`ses sur leur
distribution (Trauger et al. 2010; Guyon et al. 2010b). Dans le cadre de la mission PECO,
Cahoy et al. (2009) ont analyse´ les rapports signal a` bruit de mesures photome´triques en bande
large (R = 5), en supposant des plane`tes avec un albe´do inde´pendant de la longueur d’onde.
Mais l’objectif principal de ces missions, la caracte´risation spectroscopique de l’atmosphe`re des
plane`tes, est reste´ peu e´tudie´. Par exemple, Cahoy et al. (2010) analysent les couleurs et des
spectres a` basse re´solution (R = 5 et R = 15) de spectres mode`les de plane`tes ge´antes gazeuses
et glace´es, mais sans inclure les limitations intrinse`ques d’un instrument, comme la transmission
optique et les bruits de de´tection. Il n’est donc pas possible d’e´valuer pre´cise´ment l’espace des
parame`tres observable ou le nombre de cibles. Mon travail est le premier a` analyser ces questions
de manie`re approfondie.
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Chapitre III.1
Optimisation des parame`tres
instrumentaux
Je de´taille dans ce chapitre les e´tudes qui m’ont permis d’optimiser les principaux parame`tres
instrumentaux de SPICES, de sorte qu’il remplisse ses objectifs scientifiques (chapitre II.1). En
particulier, j’ai conside´re´ les bande et re´solution spectrales requises (paragraphe III.1.1), les
caracte´ristiques du te´lescope telles l’obstruction centrale et le budget d’erreur des aberrations
(paragraphe III.1.2), la ne´cessite´ d’un syste`me de controˆle de front d’onde (paragraphe III.1.3),
les parame`tres du MD (paragraphe III.1.4) et la tole´rance aux erreurs de pointage (para-
graphe III.1.5). Bien que le concept instrumental utilise un coronographe vortex de charge 4,
j’utilise aussi dans quelques simulations de ce chapitre le coronographe a` quatre quadrants. Ceci
n’a pas d’influence sur les performances obtenues, car ces deux coronographes ont un compor-
tement similaire (figure II.2.2). Ne´anmoins, le coronographe vortex de charge 4 est bien moins
sensible a` une erreur de pointage du te´lescope ou a` la taille angulaire de l’e´toile observe´e,
comme je le montre au paragraphe III.1.5. Je termine par une e´tude du contraste instrumental
de SPICES et une premie`re analyse de ses performances spectrome´triques (paragraphe III.1.6).
III.1.1 Bande et re´solution spectrales
J’ai d’abord e´tudie´ la bande spectrale que SPICES devrait analyser ainsi que la re´solution
spectrale requise pour mesurer les principales bandes d’absorption de spectres typiques de pla-
ne`tes analogues a` Jupiter (figure II.1.4) et a` la Terre (figure II.1.6, gauche).
Comme SPICES observera dans le domaine visible (chapitre II.1), je pars de l’hypothe`se
d’une bande spectrale comprise entre 0,4 et 1 µm. Une bande spectrale aussi large (86%) ne peut
eˆtre analyse´e dans une seule voie spectrale, a` cause des limitations chromatiques inhe´rentes aux
coronographes de phase. Meˆme en se´parant cette bande en deux voies en essayant de re´duire
le plus possible la largeur spectrale de ces dernie`res, on obtient des largeurs de 50% et 48%,
pour deux voies 0,4–0,65 µm et 0,6–1,0 µm respectivement. Pour limiter la de´gradation du
contraste fourni par le coronographe due a` la chromaticite´, il est ne´cessaire de restreindre la
bande 0,4–1 µm. Le compromis pour la bande spectrale re´sulte de conside´rations aussi bien
scientifiques que technologiques. Par exemple, les spectres d’un Jupiter et d’une Terre montrent
une bande d’absorption profonde et large (due respectivement au me´thane et a` l’eau) vers 0,9 µm
(figures II.1.4 et II.1.6, gauche). Bien que ces bandes d’absorption soient facilement identifiables
dans des spectres the´oriques, elles seront probablement tre`s difficiles a` mesurer avec pre´cision,
e´tant donne´ le contraste plane`te/e´toile requis (<10−10–10−11). De plus, les de´tecteurs visibles ont
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Figure III.1.1 – E´tude de la re´solution spectrale de SPICES pour des spectres mode`les d’un
Jupiter (gauche) et d’une Terre (droite). Je trace les spectres a` haute re´solution en bas des
graphiques et les spectres de´grade´s pour diffe´rentes re´solutions croissantes du bas vers le haut.
Une re´solution de 50 permet de mesurer les principales bandes d’absorption mole´culaires pre´-
sentes dans les spectres, en particulier la bande A du dioxyge`ne a` 0,76 µm dans le spectre des
plane`tes telluriques (droite).
des rendements quantiques faibles au-dela` de 0,9 µm (<50%). Ne´anmoins, on observe d’autres
bandes spectrales, bien que moins profondes, aux longueurs d’onde plus courtes (0,62, 0,73 et
0,79 µm pour le me´thane, et 0,72 et 0,82 µm pour l’eau). Pour la coupure aux courtes longueurs
d’onde, la mesure pre´cise de la pente ne´gative du spectre induite par la diffusion Rayleigh (figure 2
de Boccaletti et al. 2012, annexe B) ne´cessite une longueur d’onde d’au moins 0,45 µm. En effet,
le spectre contient des bandes d’absorption pour des longueurs d’onde infe´rieures a` 0,45 µm
et supe´rieures a` ∼0,5 µm, qui perturbent la mesure de la pente due a` la diffusion Rayleigh.
Ainsi, j’ai de´termine´ qu’une bande spectrale de 0,45–0,9 µm est le meilleur compromis pour
SPICES. En se´parant cette bande en deux voies spectrales e´gales (0,45–0,7 µm et 0,65–0,9 µm,
le recouvrement partiel des deux voies servant des besoins d’e´talonnage), on obtient des largeurs
spectrales de 43% et 32%. Il s’agit de la solution retenue pour SPICES. Cependant, je note un
de´se´quilibre entre les largeurs spectrales des deux voies, or les performances des coronographes
de phase sont sensibles a` la valeur de ce parame`tre. Il aurait e´te´ peut-eˆtre pre´fe´rable de se´parer
la bande spectrale totale en deux voies de largeurs spectrales identiques. Dans ce cas et en
supposant le meˆme recouvrement partiel de 0,05 µm que pre´ce´demment, les deux voies auraient
une largeur spectrale de 38%, pour des intervalles de 0,45–0,66 µm et 0,61–0,9 µm.
D’apre`s la comparaison des largeurs des canaux spectraux de SPICES et des principales
bandes mole´culaires des spectres de plane`tes ge´antes et telluriques (largeur &10 nm, voir les
tables II.1.1 et II.1.2), je trouve qu’une re´solution spectrale d’au moins 50, a` la longueur d’onde
centrale de 0,675 µm, est requise pour leur identification (figure III.1.1). Mon analyse confirme
les re´sultats d’une pre´ce´dente e´tude pour SEE-COAST, qui e´tait le projet ante´rieur a` SPICES 31
(Schneider et al. 2009).
31. Le projet a change´ de nom en septembre 2010.
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Dans la suite de cette partie, je fixe la bande passante et la re´solution spectrale moyenne
de l’instrument a` 0,45–0,90 µm et 50. Ceci implique l’utilisation d’un IFS de 35 canaux
spectraux de meˆme largeur 0,013 µm.
III.1.2 Obstruction du te´lescope et budget d’erreur
Dans cette section, j’e´tudie l’influence sur la de´tection de compagnons d’une e´toile de l’obs-
truction centrale du miroir primaire et du budget d’aberrations de phase. En effet, ces deux
facteurs sont critiques pour les coronographes, car ils sont a` l’origine du bruit de speckles (para-
graphe I.2.2.2) pre´sent dans les images (figure II.2.1). Si l’intensite´ des speckles est trop e´leve´e,
ils empeˆcheront la de´tection de compagnons faibles.
J’ai re´alise´ ces simulations de´but 2010 alors que mon e´quipe se posait la question de participer
au projet THESIS (Terrestrial and Habitable-zone Exoplanet Spectroscopy Infrared Spacecraft,
Swain et al. 2009c). Il s’agit d’un te´lescope spatial de 1,4 m de diame`tre pour la caracte´ri-
sation des exoplane`tes par transit dans l’infrarouge 32. Le but de mon e´tude e´tait d’e´valuer
la viabilite´ scientifique d’un imageur coronographique visible. En effet, SEE-COAST et THE-
SIS partageaient des caracte´ristiques communes : taille du te´lescope et caracte´risation spectrale
d’exoplane`tes. Une voie d’imagerie coronographique dans le visible sur THESIS aurait e´te´ com-
ple´mentaire non seulement pour les longueurs d’onde couvertes mais aussi par le type de plane`tes
e´tudie´es (pe´riode orbitale longue/courte). Mon e´quipe avait mene´ des e´tudes pre´liminaires base´es
sur des mode`les de corps noirs et avait trouve´ qu’un imageur coronographique dans le domaine vi-
sible (0,5–1 µm) atteignant des contrastes de 10−6–10−7 pouvait de´tecter des plane`tes ge´antes et
des super-Terres de tempe´rature effective plus chaude que 1500 K, les premie`res autour d’e´toiles
GKM et les secondes autour d’e´toiles M. Cet instrument aurait e´te´ comple´mentaire aux instru-
ments SPHERE et GPI pour les plane`tes ge´antes les plus chaudes de´couvertes par des derniers,
de part le domaine de longueurs d’onde couvert. Pour les plane`tes ge´antes, je note que cette
limite en tempe´rature effective correspondrait a` des objets plus jeunes que ∼10 Ma d’apre`s les
mode`les d’e´volution 33 (figure I.2.9). Dans mon e´tude, j’ai de´termine´ les contrastes effectivement
atteignables par THESIS pour diffe´rentes configurations instrumentales. En effet, le projet e´tait
en cours de de´finition a` l’e´poque. Des premie`res e´tudes envisageaient un miroir primaire avec
une obstruction (∼33%) et une pre´cision de polissage similaires a` celles du te´lescope Hubble sans
syste`me de controˆle de front d’onde. Il e´tait donc crucial de savoir quels contrastes on pouvait
atteindre avec un te´lescope a priori non optimise´ pour l’imagerie haute dynamique.
Pour cette e´tude, j’ai fait les hypothe`ses suivantes. J’ai suppose´ que toutes les aberrations
optiques de l’instrument sont dues a` des retards de phase induits par des imperfections de
polissage du miroir primaire 34. Je suppose une loi de DSP pour les aberrations de phase de la
forme f−3 (f est la fre´quence spatiale du de´faut, section II.2.1.1). Ce choix est motive´ par le
travail de Borde´ & Traub (2006), qui ont montre´ que les aberrations de phase des miroirs du VLT
et du te´lescope spatial Hubble suivent une loi similaire (exposant de -3,1 et -2,9 respectivement).
Je montre les images somme´es sur la bande passante 0,45–0,90 µm obtenues apre`s un coro-
32. Ce projet a e´te´ soumis et se´lectionne´ pour une e´tude de phase A par l’ESA sous le nom d’EChO (Tinetti
et al. 2012).
33. Il n’existe pas a` ce jour de tels mode`les pour les plane`tes telluriques. La possibilite´ de super-Terres jeunes de
tempe´rature effective plus e´leve´e que 1500 K est donc hypothe´tique. Des super-Terres tre`s chaudes (1500–2500 K)
ont e´te´ de´tecte´es par la me´thode des transits (par exemple, CoRoT-7 b et Kepler-10 b, Le´ger et al. 2009; Batalha
et al. 2011), mais celles-ci sont trop proches angulairement de leur e´toile (.0,1 mas) pour eˆtre observables par un
imageur coronographique sur un te´lecope de 1,4 m de diame`tre.
34. En re´alite´, ces aberrations sont dues a` l’ensemble des surfaces optiques composant le train optique.
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Figure III.1.2 – E´tude de l’obstruction centrale et du budget d’aberrations optiques de SPICES.
Ces trois images ont e´te´ obtenues en sommant les images de tous les canaux spectraux de l’IFS,
en supposant des aberrations de phase, du bruit de speckles, pas de syste`me de controˆle de front
d’onde, un coronographe vortex vectoriel d’ordre 4 et l’e´talonnage des speckles par la SCC. Trois
compagnons ont e´te´ ajoute´s a` des se´parations de 3, 5 et 8 λ/D (cercles rouges). Gauche : Te´-
lescope sans obstruction centrale, 5 nm rms de diffe´rences de marche et compagnons de contraste
5×10−7. Milieu : Te´lescope sans obstruction centrale, 20 nm rms de diffe´rences de marche et
compagnons de contraste 5×10−6. Droite : Te´lescope avec une obstruction centrale de 26,7%,
20 nm rms de diffe´rences de marche et compagnons de contraste 1×10−5. L’e´chelle des contrastes
sous les images est logarithmique et identique pour les trois images.
nographe vortex de charge topologique 4 et l’e´talonnage des speckles par la SCC pour plusieurs
configurations a` la figure III.1.2. Noter la dispersion des speckles avec la longueur d’onde. A
gauche, je montre les images pour un miroir super-poli a` 5 nm rms 35 sans obstruction centrale.
Trois compagnons de contraste 5×10−7 sont de´tecte´s avec des rapports signal a` bruit (RSB)
entre 10 et 25. Meˆme si un tel polissage du miroir primaire ne semble pas impossible 36, il faut
aussi prendre en compte les aberrations des optiques de relais. Ainsi pour l’image au centre,
j’ai conside´re´ le cas d’un te´lescope sans obstruction mais avec un budget d’erreur de marche
optique de 20 nm rms. Des compagnons de contraste 5×10−6 sont de´tecte´s mais avec des RSB
plus faibles (5–15). Enfin, pour l’image de droite, je me suis place´e dans une situation similaire
a` celle de THESIS (obstruction du te´lescope) toujours pour un budget d’erreur de 20 nm rms.
Les compagnons de contraste 10−5 sont de´tecte´s avec des RSB de 5–15. On note la pre´sence
d’un anneau lumineux autour du centre de l’image, qui est duˆ a` la diffraction a` l’inte´rieur du
diaphragme de Lyot d’une fraction de l’e´nergie lumineuse par les bords du miroir secondaire
obstruant le miroir primaire. Ce halo empeˆche la de´tection aux courtes se´parations (<5 λ/D)
de compagnons de contraste plus faible que 1×10−6, qui est le niveau de contraste atteignable
par SPHERE et GPI a` 5 λ/D (paragraphe I.2.3.1). Or l’observation d’exoplane`tes (jeunes et
vieilles) en lumie`re visible avec un te´lescope de 1,5 m de diame`tre requiert des contrastes de
10−7–10−10 a` quelques unite´s de λ/D 37.
35. Pour comparaison, cette valeur est de 18 nm rms pour le miroir de Hubble (Krist & Burrows 1995).
36. Les miroirs primaires de Gaia, rectangulaires et de longueur 1,50 m, ont e´te´ polis a` 7–8 nm rms sur la
surface (paragraphe II.1.3.2).
37. Un syste`me e´toile-plane`te se´pare´ de 2 UA et vu a` 10 pc a une se´paration angulaire de 0,2′′, soit 2 λ/D a`
0,675 µm pour un te´lescope de 1,5 m.
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De cette e´tude, je conclus qu’il faut un instrument de´die´ a` l’imagerie coronographique
d’exoplane`tes dans le domaine visible, d’ou` la proposition de SPICES a` l’appel d’offres
de l’ESA.
III.1.3 E´talonnage des speckles sans MD
Dans la section pre´ce´dente, je suis arrive´e a` la conclusion qu’il faut un instrument optimise´
pour l’imagerie des plane`tes extrasolaires dans le visible. Je teste ici plusieurs options qui e´taient
envisage´es pour SPICES pour de´terminer si l’utilisation d’un MD est indispensable ou non,
sachant que cette technologie n’a pas encore e´te´ valide´e dans un environnement spatial.
III.1.3.1 Un te´lescope de 1,5 m associe´ a` la SCC ?
La figure III.1.3 montre le contraste instrumental (limite´ par le bruit de speckles uniquement)
a` 5 σ de SPICES pour une configuration avec 20 nm rms de diffe´rences de marche optique, pas de
MD, un coronographe de phase a` quatre quadrants (note´ FQPM dans la le´gende) et l’e´talonnage
des speckles par la SCC. Les profils radiaux sont moyenne´s sur les canaux spectraux de l’IFS.
Les profils obtenus apre`s l’e´talonnage SCC sont calcule´s dans les zones indique´es dans l’image
de droite (correspondant au canal a` la longueur d’onde centrale λ= 0,675 µm). La zone 1 est
celle ou` l’e´talonnage de la SCC est optimale (les franges d’interfe´rences sont oriente´es a` 45◦ par
rapport a` la grille des pixels). Noter le facteur 10 en correction entre les zones 1 et 2 aux courtes
se´parations. Aux grandes se´parations, le profil radial de la zone ou` l’e´talonnage de la SCC est la
moins efficace (zone 2) rejoint le profil coronographique. Ceci s’explique par le fait que les franges
d’interfe´rence sont brouille´es, ce qui implique que les speckles ne sont plus code´s et ne peuvent
plus eˆtre e´talonne´s. Le gain en contraste permis par la SCC aux courtes se´parations (<5 λ/D)
est entre 10 et 1 000 fois le contraste coronographique. Malgre´ cela, le meilleur contraste atteint a`
ces se´parations est de l’ordre de 10−6 et ne re´pond pas aux contraintes scientifiques de SPICES
(10−9–10−10 entre 2 et 4 λ/D). J’ai donc e´tudie´ une seconde option, que je pre´sente dans la
section suivante.
III.1.3.2 Un te´lescope plus grand combine´ a` la de´convolution spectrale ?
Une option envisage´e pour SPICES e´tait l’utilisation d’un miroir primaire plus grand associe´
a` un e´talonnage des speckles par la de´convolution spectrale. Cette me´thode est a` la base du
concept instrumental d’EPICS (Ve´rinaud et al. 2010). Cependant, j’ai mis en e´vidence au cours
de mon analyse que l’application de cette me´thode pose plusieurs proble`mes. En effet, l’hypothe`se
selon laquelle l’intensite´ des speckles est une fonction lentement variable de la longueur d’onde
n’est valable que si les aberrations du front d’onde incident sont suffisamment petites pour
pouvoir faire l’approximation suivante :
e
2ipiδ
λ ' 1 + 2ipiδ
λ
(III.1.1)
ou` δ de´signe les aberrations de marche optique. De plus, l’ordre du polynoˆme utilise´ pour ajuster
la relation liant l’intensite´ des speckles a` la longueur d’onde d’observation est un parame`tre libre,
or sa valeur est critique. S’il est trop petit, on risque de ne pas bien soustraire les re´sidus stellaires,
et s’il est trop grand, on risque d’atte´nuer fortement les signatures des plane`tes.
Dans mon e´tude, j’ai conside´re´ trois ordres du polynoˆme d’ajustement de 1, 3 et 5 en pre´-
sence de bruit de speckles uniquement. La figure III.1.4 montre les re´sultats obtenus pour des
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Figure III.1.3 – Gauche : Contraste instrumental a` 5 σ de SPICES dans une configuration
avec 20 nm rms de diffe´rences de marche optique, pas de MD, un coronographe de phase a`
quatre quadrants (note´ FQPM) et l’e´talonnage des speckles par la SCC (γ= 20). Les courbes
obtenues avec le coronographe de phase a` quatre quadrants sont corrige´es de l’atte´nuation de
points sources hors-axe (figure II.2.3, bas). Droite : Image d’un canal spectral (λ= 0,675 µm)
obtenue apre`s le coronographe et l’e´talonnage des speckles par la SCC. Les zones 1 et 2 associe´es
aux profils radiaux sont indique´es. La zone 1 correspond a` la zone de correction optimale de la
SCC (secteur de 30◦ autour de l’orientation des franges a` 45◦). Bien que la SCC permette un
gain en contraste d’un facteur 10 a` 1 000 par rapport au contraste obtenu avec coronographe
seul aux se´parations infe´rieures a` 5 λ/D, le meilleur contraste atteint (∼10−6) ne re´pond pas
aux contraintes scientifiques de SPICES (10−9–10−10 a` 2–4 λ/D). La “bosse” observable vers
20 λ/D pour la courbe FQPM + SCC zone 1 est due au premier anneau des aberrations non
vues et non corrige´es par la SCC. Celles-ci sont visibles sous la forme d’arcs brillants dans la
zone 1 de la figure de droite.
diffe´rences de marche du front d’onde de 20 nm rms et un coronographe de phase a` quatre
quadrants. En haut, je montre les images somme´es des cubes obtenus apre`s l’e´talonnage des
speckles par la de´convolution spectrale. Les images correspondent a` un ajustement de la relation
I(λ) par un polynoˆme en 1/λ de degre´ 1 (gauche), 3 (milieu) et 5 (droite). Les compagnons
ont un contraste de 10−6 et sont a` des se´parations de 3, 5, 8, 12, 20 et 30 λ/D (rotation par
pas de 90◦ dans le sens inverse des aiguilles d’une montre a` partir d’un angle de -45◦ par rap-
port a` la direction horizontale). Noter la de´formation et l’atte´nuation croissantes de la FEP
des compagnons quand leur se´paration au centre de l’image diminue. Les e´chelles d’intensite´
sont identiques et en racine carre´e. En bas, je trace les profils radiaux de la de´tection a` 5 σ de
la FEP, du FQPM et du FQPM associe´ a` la de´convolution spectrale, pour les trois degre´s du
polynoˆme d’ajustement. Je trace ces courbes en utilisant un cube d’images sans plane`tes et en
ne tenant pas compte de l’atte´nuation de ces dernie`res. Sous cette hypothe`se optimiste,
la de´convolution spectrale ne permet l’obtention de contrastes de 10−8–10−10 que pour un po-
lynoˆme de degre´ 5 (courbe bleue en points-tirets du graphique de la figure III.1.4) et pour des
grandes se´parations angulaires (&10 λ/D). Le proble`me est que les contraintes scientifiques de
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Figure III.1.4 – E´tude de la de´convolution spectrale. Haut : Sommes des images des cubes
obtenus apre`s l’e´talonnage des speckles par la de´convolution spectrale. Les images correspondent
a` un ajustement de la relation I(λ) par un polynoˆme en 1/λ de degre´ 1 (gauche), 3 (milieu) et
5 (droite). Les compagnons ont un contraste de 10−6 et sont a` des se´parations de 3, 5, 8, 12,
20 et 30 λ/D (rotation par pas de 90◦ dans le sens inverse des aiguilles d’une montre a` partir
d’un angle de -45◦ par rapport a` la direction horizontale). Noter la de´formation et l’atte´nuation
croissantes de la FEP des compagnons quand leur se´paration au centre de l’image diminue. Les
e´chelles sont identiques et en racine carre´e. Bas : Profils radiaux de la de´tection a` 5 σ de la FEP,
du FQPM et du FQPM associe´ a` la de´convolution spectrale. Pour la de´convolution spectrale, je
montre des courbes pour diffe´rents degre´s du polynoˆme d’ajustement. Je trace celles-ci en utilisant
un cube d’images sans plane`tes et en ne tenant pas compte de l’atte´nuation de ces dernie`res.
Cependant, je corrige ces courbes de l’atte´nuation du FQPM. L’utilisation d’un polynoˆme de
degre´ plus e´leve´ pour l’ajustement permet de mieux e´talonner les speckles, en particulier ceux
de basse fre´quence spatiale, mais atte´nue plus le flux des compagnons. Ces courbes repre´sentent
donc des limites de de´tection optimistes. Sous cette hypothe`se et pour un polynoˆme de degre´ 5,
le niveau de de´tection a` 5 σ atteint un contraste de 10−8 a` partir de 8 λ/D et un contraste de
10−10 a` partir de 40 λ/D.
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SPICES requie`rent l’observation de syste`mes e´toile-plane`te se´pare´s angulairement de quelques
unite´s de λ/D. Or le meilleur niveau de de´tection a` 5 σ obtenu avec la de´convolution spectrale
(polynoˆme de degre´ 5, courbe bleue en points-tirets de la figure III.1.4) est de 10−8 a` 8 λ/D
et 10−10 a` 40 λ/D. Ainsi, je de´termine qu’un te´lescope utilisant la de´convolution spectrale de-
vrait eˆtre au moins 5 fois plus grand que celui pre´vu pour SPICES pour satisfaire les contraintes
de contraste, soit 7,5 m 38. Cette solution est de´finitivement exclue pour une mission de classe M.
Cette analyse me permet de conclure que le concept instrumental de SPICES doit
comporter un syste`me de controˆle de front d’onde par MD pour que ce dernier puisse
remplir ses objectifs scientifiques.
III.1.4 Taille du MD
Apre`s avoir e´tabli que l’utilisation d’un MD est indispensable pour que SPICES puisse remplir
ses objectifs scientifiques, j’ai analyse´ le nombre d’actuateurs du MD. J’ai pre´sente´ une version
pre´liminaire des re´sultats obtenus avec un MD de 32 × 32 actuateurs (figure III.1.5) lors de
la “Semaine de l’Astrophysique Franc¸aise” organise´e par la Socie´te´ Franc¸aise d’Astronomie et
d’Astrophysique a` Marseille en juin 2010 (Maire et al. 2010). Pour ces simulations, j’ai suppose´
une e´toile analogue au Soleil a` une distance de 10 pc (mV = 4,8). Un parame`tre important est
le parame`tre γ de la SCC, qui est le rapport des rayons du diaphragme de Lyot et de la voie
de re´fe´rence (paragraphe II.2.1.1). En effet, plus celui-ci est petit et plus le premier anneau de
speckles non code´s par la SCC est proche du centre de l’image (voir figure II.2.6 et Galicher 2009,
chap. IV.1). En particulier, si la SCC est utilise´e conjointement avec un MD pour l’estimation et
la correction des aberrations du front d’onde, ce premier anneau peut se retrouver a` l’inte´rieur
de la zone corrige´e par le MD. L’impact sera la de´gradation du contraste dans la zone corrige´e
a` cause du bruit de photon de ces speckles non corrige´s. Pour e´viter cette situation, j’utilise une
valeur du parame`tre γ de 20 pour le MD 32 × 32.
Je montre a` la figure III.1.5 les profils radiaux de tous les canaux spectraux de l’IFS. Ceux-ci
ont e´te´ normalise´s par le maximum de la FEP correspondante au canal spectral afin de pou-
voir comparer les performances. De meˆme, l’e´chelle des se´parations angulaires est en unite´s de
λ/D pour faciliter la comparaison (λ e´gal a` la longueur d’onde du canal spectral conside´re´ pour
chaque profil radial). Je rappelle que la fre´quence de coupure du MD e´tant (Nact/2)× (λ/D)
(paragraphe II.2.1.1, Nact est le nombre line´aire d’actuateurs), la taille de la zone corrige´e aug-
mente proportionnellement a` la longueur d’onde d’observation. Sur la figure de gauche, j’ai
repre´sente´ les profils du contraste instrumental de la FEP (noir), de l’image coronographique
(vert) et de l’image coronographique sur laquelle a e´te´ applique´e l’e´talonnage des speckles par
la SCC (rouge). On note le gain en contraste pour les se´parations plus courtes que ∼10 λ/D.
Cette figure montre aussi que seule la combinaison d’un MD et de l’e´talonnage des speckles par
la SCC permet de satisfaire les contraintes en contraste de SPICES. Je remarque que le bord de
la zone corrige´e n’est pas net (on ne passe pas brutalement de contrastes faibles a` des contrastes
e´leve´s) et que le rayon du champ corrige´ par le MD est le´ge`rement plus petit que le rayon couvert
par les actuateurs (14 contre 16 λ/D). Ceci est duˆ aux speckles au bord du champ couvert par
le MD, qui diffractent une partie de leur e´nergie a` l’inte´rieur de la zone corrige´e. Cet effet est
d’autant plus important que la de´croissance de la DSP des de´fauts optiques est forte (Galicher
2009, chap. IV.2). Sur la figure de droite, je montre les profils radiaux du contraste instrumental
de la FEP et de l’image coronographique apre`s e´talonnage de la SCC ainsi que les profils radiaux
38. Pour comparaison, le JWST a un miroir primaire (segmente´) de diame`tre 6,5 m.
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Figure III.1.5 – Courbes de contraste a` 5 σ de SPICES obtenues en combinant un MD de
32 × 32 actuateurs, un coronographe de phase a` quatre quadrants et la SCC. La figure de
gauche correspond au contraste instrumental (limitation impose´e par le bruit de speckles) et
celle de droite au contraste limite´ par les bruits de de´tection (bruit de photon uniquement).
avec les bruits de de´tection (bruit de photon) pour deux temps de pose, 10 h (vert) et 100 h
(bleu). Comme explique´ au de´but de ce paragraphe, le saut du contraste en dehors de la zone
corrige´e par le MD entre 21 et 24 λ/D est duˆ au bruit de photon des speckles non code´s par
la SCC et par conse´quent non corrige´s. Je note que le saut en contraste diminue en amplitude
quand le temps d’inte´gration augmente.
Utiliser un MD plus grand pre´sente plusieurs avantages. Premie`rement, la zone corrige´e est
plus grande, car la taille de cette zone est proportionnelle au nombre line´aire d’actuateurs. Dans
le cas de SPICES, la taille de la zone corrige´e est impose´e par l’e´tude des disques circumstellaires.
La contrainte est un champ d’au moins 5′′× 5′′ a` la longueur d’onde centrale (Boccaletti et al.
2012), ce qui correspond au champ corrige´ d’un MD de 64 × 64 actuateurs (figure III.1.6, j’uti-
lise pour cette simulation une valeur du parame`tre γ de 40). Deuxie`mement, le contraste atteint
dans la zone corrige´e est plus faible si celle-ci est plus grande. En effet, le contraste atteint dans
la zone corrige´e de´pend de l’intensite´ des speckles situe´s au bord de cette zone, or leur intensite´
diminue quand la se´paration angulaire augmente (Galicher et al. 2010). On observe bien cet effet
en comparant la figure III.1.6 au graphique de gauche de la figure III.1.5.
Pour les simulations que je pre´sente ensuite, j’utilise un MD de 64×64 actuateurs.
III.1.5 Sensibilite´ a` une erreur de pointage
Les coronographes de phase ont pour point commun d’avoir un petit IWA (section I.2.4.2.2),
qui vaut ∼1–2λ/D pour les coronographes a` quatre quadrants et vortex de charge 2 et 4 (Rouan
et al. 2000; Mawet et al. 2005). Ceci rend leur performance plus sensible a` une erreur de pointage
ou a` la taille angulaire de l’e´toile 39. La de´gradation du contraste est due a` une fraction de la
39. Typiquement quelques mas pour des distances infe´rieures a` 10 pc.
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Figure III.1.6 – Courbes de contraste instrumental a` 5 σ de SPICES obtenues en combinant
un MD de 64 × 64 actuateurs, un coronographe de phase a` quatre quadrants et la SCC.
lumie`re de l’e´toile qui n’est pas atte´nue´e par le coronographe. Dans le cas d’une e´toile de taille
angulaire finie, la seule solution est d’utiliser un coronographe avec un IWA plus grand. Dans
cette section, je m’inte´resse a` la de´gradation du contraste instrumental due a` une erreur de
pointage du te´lescope. Pour SPICES, une proce´dure en plusieurs e´tapes de´crite par Boccaletti
et al. (2012) a pour objectif de re´duire ces erreurs a` des niveaux de 0,1–0,2 mas. Mon but est
de ve´rifier que ces niveaux de pre´cision assurent un contraste respectant les contraintes scienti-
fiques (10−9–10−10 a` 2–4 λ/D). Je simule l’erreur de pointage comme une erreur de basculement
non corrige´e par le MD. La figure III.1.7 montre le niveau de de´tection a` 5 σ moyenne´ sur les
canaux spectraux avant et apre`s l’e´talonnage des speckles par la SCC pour un centrage parfait
et des erreurs de pointage e´gales a` 0, 0,2, 0,5 et 1 mas pour le coronographe a` quatre qua-
drants (gauche) et 0, 2, 5 et 10 mas pour le coronographe vortex de charge 4 (droite). Toutes les
courbes obtenues avec un coronographe sont corrige´es de l’atte´nuation de points sources hors-
axe (figure II.2.3). Noter que les profils sont calcule´s dans la zone ou` l’e´talonnage des speckles
par la SCC est optimale (zone 1 indique´e dans la figure III.1.3). Dans cette direction autour
de 45◦, les se´parations sont multiplie´es par un facteur
√
2, ce qui explique le de´calage vers les
grandes se´parations du bord de la zone corrige´e par le MD. En particulier, les profils MD +
coronographe et MD + coronographe + SCC ne rejoignent pas le profil de la FEP. J’utilise la
meˆme re´alisation des aberrations de phase du miroir primaire pour montrer les effets de l’erreur
de pointage. Je note que le coronographe vortex de charge 4 est bien moins sensible aux erreurs
de pointage que le coronographe a` quatre quadrants. C’est l’une des raisons pour lesquelles ce
coronographe a e´te´ choisi lors de l’e´laboration du concept instrumental (section II.1.3.1). Pour
le coronographe a` quatre quadrants, un de´pointage du te´lescope de 0,2 mas de´grade le contraste
au-dela` des spe´cifications en contraste de SPICES. Quant au coronographe vortex de charge 4,
un de´pointage de 2 mas est tole´rable. Ceci est en accord avec les relations the´oriques reliant la
de´gradation du contraste fourni par le coronographe et la valeur du de´pointage. Cette relation
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Figure III.1.7 – De´gradation du contraste instrumental a` 5 σ due a` une erreur de pointage.
Le graphique de gauche correspond au coronographe a` quatre quadrants et celui de droite au
coronographe vortex de charge topologique 4 (note´ OVC4). Le code couleur fait re´fe´rence a` la
configuration instrumentale (avant et apre`s l’e´talonnage des speckles par la SCC) et le style de
ligne a` la valeur de l’erreur de pointage. Je note que le coronographe a` quatre quadrants est plus
sensible a` une erreur de pointage que le coronographe vortex de charge 4. Alors qu’une erreur
de pointage de 0,2 mas de´grade le contraste atteint par la combinaison MD + FQPM + SCC
au-dela` des contraintes de SPICES (10−9–10−10 a` 2–4 λ/D), une erreur dix fois plus grande est
tole´rable pour une combinaison MD + OVC4 + SCC. Ceci s’explique par les relations the´oriques
reliant la de´gradation du contraste fourni par le coronographe et la valeur du de´pointage. Cette
relation est 0,9 × θ2 pour le coronographe a` quatre quadrants et 0,05 × θ4 pour le coronographe
vortex de charge 4, avec θ la valeur du de´pointage (Mawet et al. 2005).
est 0,9× θ2 pour le coronographe a` quatre quadrants et 0,05× θ4 pour le coronographe vortex
de charge 4 40, avec θ la valeur du de´pointage (Mawet et al. 2005).
La spe´cification sur le controˆle du pointage de SPICES de 0,2 mas (Boccaletti et al.
2012) est base´e sur le coronographe a` quatre quadrants. Mon e´tude permet de conclure
qu’elle peut eˆtre relaˆche´e a` 2 mas. Ne´anmoins, dans la suite de ce manuscrit, je ne´glige
l’impact des erreurs de pointage du te´lescope sur la de´gradation des performances.
III.1.6 Premie`res simulations d’observations de SPICES
J’ai pre´sente´ ces re´sultats dans la proposition de mission soumise a` l’ESA en de´cembre 2010
et publie´e dans Boccaletti et al. (2012) (annexe B, les simulations sont de´crites a` la section 5).
Il s’agit des premie`res simulations d’observations de plane`tes et de mesures de spectres avec
SPICES. Je de´cris brie`vement les hypothe`ses de travail. Puis, je montre des spectres mesure´s
40. Les constantes sont de´termine´es par l’IWA (0,75 et 1,75 λ/D respectivement), qui est l’angle pour lequel la
transmission du coronographe est 50%.
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Figure III.1.8 – Profils radiaux du contraste instrumental a` 1 σ de SPICES pour tous les
canaux spectraux en supposant les hypothe`ses du paragraphe III.1.6.1. Les courbes bleues et
rouges correspondent au contraste obtenu avant et apre`s l’e´talonnage des speckles, alors que les
courbe noires montrent les profils radiaux de la FEP.
pour deux cas typiques de plane`tes pour un RSB me´dian sur les canaux spectraux de 10, ainsi
que les RSB mesure´s sur le continuum et les bandes d’absorption. Enfin, je de´termine les limites
en distance des plane`tes observables par SPICES.
III.1.6.1 Hypothe`ses
J’utilise un coronographe vortex de charge topologique 4 et les valeurs des parame`tres ins-
trumentaux que j’ai optimise´es dans les sections pre´ce´dentes. Je tiens compte du bruit de photon
et des variations de la re´ponse des pixels du de´tecteur. Je fixe une transmission globale de l’ins-
trument de 16%, en supposant une quinzaine d’e´le´ments optiques de re´flectivite´ 90% du miroir
primaire au de´tecteur, et un rendement quantique du de´tecteur de 70% inde´pendant de la lon-
gueur d’onde. Mon objectif est de montrer que SPICES est capable de mesurer les principales
bandes d’absorption mole´culaires pour des cas typiques de plane`tes, donc je ne simule ni la
lumie`re zodiacale ni de disque circumstellaire. Je trace le contraste instrumental a` 1 σ sur la
figure III.1.8 et les spectres mesure´s en sortie de la simulation pour deux cas typiques de plane`tes
sur la figure III.1.9. Noter le de´placement du bord de la zone corrige´e en fonction du canal spec-
tral dans la figure III.1.8. Ceci est duˆ au fait que l’e´chelle en se´paration angulaire est exprime´e
en unite´s de λmin/D (λmin = 0,45 µm), alors que les pre´ce´dents graphiques (figures III.1.5 et
III.1.6) ont une e´chelle en unite´s de λ/D. J’utilise les spectres mode`les d’un Jupiter (mode`le de
Stam et al. 2004) et d’une Terre de 2,5 RT couverte entie`rement de foreˆts et de nuages (mode`le
de Stam 2008). J’ai de´termine´ les temps d’inte´gration de sorte que le RSB me´dian sur les canaux
spectraux soit de 10.
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Figure III.1.9 – Spectres mesure´s de plane`tes compare´s aux mode`les the´oriques, pour un Jupiter
a` 2 UA d’une e´toile analogue au Soleil a` 10 pc apre`s 15 h de pose (gauche) et une Terre de
2,5 RT a` 1 UA d’une e´toile de type solaire a` 6 pc apre`s 120 h d’inte´gration (droite). Le RSB
me´dian mesure´ sur les spectres est 10 et les RSB sur le continuum et les bandes d’absorption
sont donne´s dans la table III.1.1. Noter l’e´chelle line´aire des graphiques.
Table III.1.1 – RSB mesure´s sur les principales caracte´ristiques des spectres de la figure III.1.9.
La me´thode de calcul est de´crite au paragraphe III.1.6.2.
Jupiter
Caracte´ristique RSB
Continuum 14,3
Bande CH4 a` 0,62 µm 14,4
Bande CH4 a` 0,74 µm 6,1
Bande CH4 a` 0,79 µm 11,7
Bande CH4 a` 0,86 µm 2,3
Super-Terre
Caracte´ristique RSB
Continuum 12,2
Bande O3 a` 0,6 µm 10,6
Bande H2O a` 0,72 µm 7,6
Bande O2 a` 0,76 µm 8,0
Bande H2O a` 82 µm 7,4
III.1.6.2 Mesure du spectre pour deux cas typiques
Je donne a` la table III.1.1 les RSB mesure´s sur le continuum et dans les principales bandes
d’absorption mole´culaires des spectres de la figure III.1.9. J’estime ces RSB en conside´rant les
e´carts entre les spectres mesure´ (trait rouge) et the´orique (trait noir) comme e´tant dus aux
bruits de de´tection. Je calcule le RSB sur le continuum en moyennant les RSB mesure´s sur
les canaux spectraux du continuum. Le spectre du Jupiter a` une se´paration de 2 UA (gauche)
montre principalement des bandes d’absorption du me´thane. Pour une plane`te a` une distance
de 10 pc, le continuum et les bandes a` 0,62 et 0,79 µm sont mesure´s avec un RSB supe´rieur a` 10
alors que le fond des bandes a` 0,74 et 0,86 µm, bien qu’identifiable dans le spectre, est difficile
a` mesurer avec pre´cision apre`s 15 h de pose. Le spectre de la super-Terre (droite) a` 1 UA est
constitue´ de bandes de l’ozone, du dioxyge`ne et de l’eau. Le contraste me´dian est environ 10
fois plus faible que celui du Jupiter, donc le temps de pose requis pour atteindre le meˆme RSB
me´dian de 10 est multiplie´ par un facteur 10 environ. Je trouve qu’un temps d’inte´gration de
120 h permet de mesurer le continuum et la bande de Chappuis de l’ozone avec un RSB de 10–12
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Figure III.1.10 – Limites en distance des plane`tes observables par SPICES pour les cas d’un
Jupiter (gauche) et d’une super-Terre (droite). Les courbes sont trace´es pour deux se´parations
de la plane`te (indique´es par le style de ligne, 2 et 4 UA pour le Jupiter, et 1 et 2 UA pour
la super-Terre) et trois types stellaires (F0, G2 et K0 en bleu, noir et rouge respectivement).
Les traits verticaux verts montrent la distance maximale de l’e´toile pour laquelle la plane`te est
se´pare´e angulairement de cette dernie`re, en supposant un IWA de 2 λ/D (le style de ligne indique
la se´paration correspondante).
ainsi que les bandes d’absorption de l’eau et du dioxyge`ne avec un RSB de 7–8.
Pour ces simulations pre´liminaires, je n’ai conside´re´ qu’une seule re´alisation du champ de
speckles. Je rappelle que dans le cas d’un te´lescope spatial comme SPICES, les aberrations
du front d’onde sont cause´es par les imperfections des optiques de l’instrument. Les speckles
produits vont e´voluer lentement avec le temps (temps caracte´ristique de quelques minutes a`
plusieurs heures). En particulier, le niveau de bruit de speckles a` la position d’une plane`te va
varier au cours du temps. Pour une pose longue par rapport au temps d’e´volution des speckles, le
bruit de speckles de l’image sera la moyenne de plusieurs re´alisations. Pour l’e´tude plus de´taille´e
que je pre´sente dans les chapitres III.2 a` III.4, je moyenne les re´sultats sur plusieurs re´alisations
de bruit de speckles pour atte´nuer l’effet d’une re´alisation optimiste ou pessimiste sur la mesure
du flux des plane`tes.
III.1.6.3 Limites en distance des plane`tes accessibles
La figure III.1.10 montre l’e´volution du temps d’inte´gration requis pour atteindre un RSB
me´dian de 10 sur le spectre des plane`tes en fonction de la distance de l’e´toile observe´e. Les courbes
sont trace´es pour deux se´parations e´toile-plane`te (indique´es par le style de ligne) et trois types
stellaires (voir le code couleur). Je suppose pour chacun des graphiques que le spectre mode`le
a la meˆme forme pour les deux se´parations, mais je tiens compte de la diminution du contraste
selon une loi inversement proportionnelle au carre´ de la se´paration. Les traits verticaux verts
montrent la distance maximale de l’e´toile pour laquelle la plane`te est se´pare´e angulairement de
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cette dernie`re, en supposant un IWA de 2 λ/D. Par exemple, les Jupiters a` 2 et 4 UA sont
re´solus par SPICES jusqu’a` 11 et 21 pc environ respectivement (graphique de gauche), alors que
les super-Terres a` 1 et 2 UA sont re´solues pour des distances infe´rieures a` 6 et 12 pc environ
(graphique de droite, la courbe pour 12 pc est en dehors de l’intervalle de distance). Pour tracer
ces courbes, je suppose que les plane`tes conside´re´es ont un contraste au moins 10 fois supe´rieur
a` celui de l’instrument (courbes rouges de la figure III.1.8) et que la source dominante de bruit
de de´tection est le bruit de photon pour les intervalles de distance et de temps de pose e´tudie´s. Il
s’agit donc d’une estimation pre´liminaire donnant un ordre de grandeur du domaine de distance
des plane`tes accessibles par l’instrument. Dans l’hypothe`se d’un bruit de de´tection fixe´ par le
bruit de photon, le RSB est proportionnel a` la racine carre´e du nombre de photons rec¸us Nphot.
Il est donc proportionnel a` la racine carre´e du temps de pose t et du flux de l’e´toile F?, et
inversement proportionnel a` la distance de l’e´toile d et a` la se´paration de la plane`te a :
RSB ∝ √Nphot ∝ √F? × t
a× d (III.1.2)
Par conse´quent, le temps d’inte´gration pour un RSB, une se´paration et un flux (fixe´ par le type
stellaire) donne´s va e´voluer comme le carre´ de la distance, d’ou` la forme des courbes. De meˆme,
pour un RSB, un flux et une distance de l’e´toile donne´s, le temps de pose augmente comme le
carre´ de la se´paration de la plane`te. Par exemple, le Jupiter a` 4 UA (courbe en tirets noirs) re-
quiert un temps d’inte´gration quatre fois supe´rieur a` celui pour la meˆme plane`te a` 2 UA (courbe
en trait plein noir). Enfin, le temps d’inte´gration pour un RSB, une se´paration et une distance
donne´s est inversement proportionnel au flux de l’e´toile. Pour ces simulations, l’e´toile F0 est
4,8 fois plus lumineuse que l’e´toile G2 et l’e´toile K0 a une luminosite´ 2,2 fois plus faible que la
luminosite´ solaire. Ceci explique que les temps de pose soient divise´s par cinq entre les courbes
noires et bleues et multiplie´s par deux entre les courbes noires et rouges, pour une distance de
l’e´toile et une se´paration de la plane`te donne´s (style de ligne identique).
En conclusion de ce chapitre, j’ai de´termine´ les bande et re´solution spectrales optimales, la
configuration du te´lescope, le budget d’erreur, la taille du MD et l’erreur de pointage maximale
tole´rable de la mission SPICES. Ce travail re´alise´ pendant la phase de pre´paration a` l’appel
Cosmic Vision a` mission moyenne de 2010 m’a permis de valider le concept instrumental vis-a`-vis
des contraintes scientifiques (contrastes de 10−9–10−10 a` 2–4 λ/D) et mener une premie`re analyse
des capacite´s spectrome´triques de l’instrument pour deux cibles typiques (Jupiters et super-
Terres). L’instrument est capable de mesurer le continuum et les principales bandes d’absorption
des spectres, dues au me´thane pour les Jupiters et a` l’eau, dioxyge`ne et ozone pour les plane`tes
rocheuses. J’ai aussi e´value´ un ordre de grandeur du volume d’espace accessible a` la mission :
.20 pc pour les Jupiters et .8 pc pour les super-Terres. Dans le chapitre suivant, je me`ne une
e´tude plus comple`te des performances en de´tection et en caracte´risation de l’instrument SPICES.
89
Chapitre III.1. Optimisation des parame`tres instrumentaux
90
Chapitre III.2
Performance en de´tection
Je pre´sente ici une e´tude des performances en de´tection de la mission SPICES. Je de´-
cris d’abord les hypothe`ses de simulation pour l’instrument et les spectres plane´taires (sec-
tion III.2.1). Puis, je pre´sente les performances instrumentales limite´es par le bruit de speckles
(section III.2.2). Ensuite, j’e´tudie la sensibilite´ de SPICES envers le bruit de lecture du de´tecteur
et l’intensite´ d’un nuage exozodiacal autour de l’e´toile observe´e (section III.2.3). Enfin, j’analyse
les performances en fonction du bruit de photon stellaire (section III.2.4).
III.2.1 Hypothe`ses de simulation
La table III.2.1 re´sume les parame`tres que j’utilise pour l’ensemble des simulations que
je pre´sente dans ce chapitre ainsi que dans les deux chapitres suivants. J’ai e´tudie´ certains
d’entre eux (bande et re´solution spectrales, erreurs de front d’onde, taille du MD, centrage du
coronographe) dans le chapitre pre´ce´dent. D’autres sont fixe´s par le concept instrumental de´crit
au paragraphe II.1.3 (diame`tre du te´lescope, type du coronographe) et par le code MEHICI
pre´sente´ au paragraphe II.2.1 (nombre de pixels par e´le´ment de re´solution). Je discute les autres
parame`tres dans ce paragraphe.
III.2.1.1 Hypothe`ses sur l’instrument
Je fais l’hypothe`se d’aberrations d’amplitude de 0,1% suivant une loi de DSP de la forme
f−1. L’impact d’aberrations d’amplitude est la re´duction de la zone corrige´e par le MD d’un
facteur deux ((Nact/2) × Nact (λ/D)2 au lieu Nact × Nact (λ/D)2, Nact e´tant le nombre line´aire
d’actuateurs). Le concept instrumental de SPICES pre´voit en effet un seul MD par voie spectrale
(0,45–0,7 et 0,65–0,9 µm, paragraphe II.1.3). L’instrument aura donc un champ de vue corrige´
plus limite´, mais il analysera l’atmosphe`re de plane`tes dont les e´le´ments orbitaux auront e´te´
mesure´s par vitesses radiales et astrome´trie. Le choix des parame`tres des aberrations d’amplitude
n’est pas motive´ par des mesures expe´rimentales e´tant donne´ qu’aucune mesure de ce type n’a
e´te´ re´alise´e a` ce jour, mais par des simulations nume´riques (Galicher 2009, chap. IV.2). Ces
dernie`res montrent aussi que si la loi de DSP a un exposant supe´rieur a` 1, alors le niveau des
aberrations d’amplitude doit eˆtre infe´rieur a` 0,1% pour satisfaire les contraintes en contraste de
SPICES.
Je suppose l’estimation des aberrations (phase et amplitude) parfaite sans ajouter d’aber-
rations supple´mentaires. Cette hypothe`se est assez optimiste, meˆme si on s’attend a` ce que les
aberrations dues aux de´fauts des optiques de SPICES e´voluent tre`s lentement dans le temps
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Table III.2.1 – Hypothe`ses utilise´es pour les simulations des chapitres III.2, III.3 et III.4.
Parame`tre Valeur
Diame`tre du te´lescope 1,5 m
Bande spectrale 0,45–0,90 µm
Re´solution spectrale (λ= 0,675 µm) 50
Nombre de canaux spectraux 35
Largeur des canaux spectraux ∆λ ∼0,013 µm
Nombre d’images monochromatiques simule´es par canal 15
Nombre de pixels par e´le´ment de re´solution a` 0,45 µm 3
Erreurs de front d’onde (λ= 0,675 µm) 15 nm rms
Loi de DSP f−3
Aberrations d’amplitude 0,1%
Loi de DSP f−1
Coronographe vortex d’ordre 4
Centrage du coronographe parfait
Chromaticite´ du coronographe aucune
Taille du diaphragme du Lyot 95%
Nombre d’actuateurs du MD 64 × 64
Estimation des aberrations par la SCC parfaite
Rapport diaphragme de Lyot sur voie de re´fe´rence γ 40
(e´chelle de temps caracte´ristique de quelques minutes a` quelques heures 41). L’instrument sera
place´ au point de Lagrange L2, dont on pense qu’il s’agit d’un environnement tre`s stable. Cette
supposition pourrait eˆtre confirme´e par les missions Gaia et JWST. Dans le plan de vol de
SPICES, il est pre´vu d’allouer une plage de temps longue au de´but de la mission pour la mesure
pre´cise des aberrations, puis des plages plus courtes re´parties pe´riodiquement pour ajuster la
correction au fur et a` mesure que le champ de speckles e´volue (paragraphe III.1.6.2).
Enfin, je simule les images de chaque canal spectral de l’IFS en additionnant quinze images
monochromatiques re´parties uniforme´ment sur la largeur du canal.
III.2.1.2 Hypothe`ses sur les spectres plane´taires
Les structures atmosphe´riques plane´taires des mode`les de Cahoy et al. (2010) et Stam (2008)
(sections II.2.2.1 et II.2.2.2) ont e´te´ calcule´es en supposant des plane`tes aˆge´es de 4,5 Ga en e´qui-
libre radiatif avec le flux e´mis par une e´toile parente de type solaire (type spectral G2). Les
plane`tes simule´es ont des valeurs discre`tes de se´paration (tables III.2.2 et III.2.3). Comme la
composition et la structure atmosphe´rique d’une plane`te froide de´pendent fortement de sa se´pa-
ration a` l’e´toile (paragraphe II.1.2.1.1), je ne peux pas extrapoler les spectres a` n’importe quelle
valeur de se´paration pour les autres types stellaires. Je calcule donc les se´parations de lumino-
site´ e´quivalente autour d’e´toiles d’autres types spectraux a` partir des se´parations mode´lise´es par
Cahoy et al. (2010) et Stam (2008) pour une e´toile de type solaire. Pour obtenir un ordre de
41. En comparaison, l’e´chelle de temps caracte´ristique de la turbulence atmosphe´rique est de l’ordre de la dizaine
de millisecondes.
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Table III.2.2 – Parame`tres utilise´s pour les spectres de plane`tes ge´antes. RJ et RN de´signent
les rayons de Jupiter et de Neptune respectivement.
Plane`te Se´parations (UA) Rayon Me´tallicite´ (([Fe]/[H]))
Jupiter 0,8, 2, 5 et 10 1 RJ 1 et 3
Neptune 0,8, 2, 5 et 10 1 RN 10 et 30
Table III.2.3 – Parame`tres utilise´s pour les spectres de super-Terres. RT de´signe le rayon de la
Terre.
Se´parations (UA) Rayon Nuages Type de surface
1 2,5 RT 0, 50 et 100% foreˆt, oce´an et me´lange foreˆt-oce´an
grandeur, j’utilise l’hypothe`se de la conservation du flux :
4pi R2p σ T
4
eq = (1−AB)pi R2p
L?
4pi a2
(III.2.1)
ou` σ est la constante de Stefan-Boltzmann (σ= 5,67×10−8 W.m−2.K−4), Teq la tempe´rature
d’e´quilibre de l’atmosphe`re de la plane`te, AB l’albe´do de Bond et L? la luminosite´ de l’e´toile
parente. L’albe´do de Bond d’une plane`te repre´sente la fraction d’e´nergie inte´gre´e sur les lon-
gueurs d’onde qui est re´fle´chie par celle-ci. Elle est diffe´rente de l’albe´do, qui est la grandeur
calcule´e pour la de´termination des spectres en lumie`re re´fle´chie et qui de´pend de la longueur
d’onde (figures II.1.4 et II.1.6, gauche). Je note que l’e´quation (III.2.1) ne prend pas en compte
les effets sur l’atmosphe`re de la plane`te de la de´pendance en longueur d’onde de l’e´mission de
l’e´toile (Marley et al. 1999; Fortney et al. 2007). Une e´toile de type pre´coce (AF) a son maxi-
mum d’e´mission dans le domaine bleu du spectre 42, ce qui correspond a` des rayonnements plus
e´nerge´tiques dont les effets d’ionisation sur l’atmosphe`re de la plane`te peuvent eˆtre plus impor-
tants que pour une e´toile de type solaire. De plus, les e´toiles AF e´mettent des rayonnements non
thermiques dans le domaine X et UV, de´formant fortement le spectre pre´dit par un mode`le de
corps noir. Au contraire, une e´toile de type tardif (KM) e´met plus de rayonnements rouges et
infrarouges 43, qui ont une e´nergie plus faible et sont moins ionisants.
Ensuite, je suppose que la tempe´rature d’e´quilibre et l’albe´do de Bond ne de´pendent que du
flux stellaire incident a` la position de la plane`te d’ou` l’e´quation (III.2.1) devient :
L? ∝ a2 ⇒ aSp = aG2
√
LSp (III.2.2)
avec aSp la se´paration e´toile-plane`te pour une e´toile de type spectral Sp, aG2 la se´paration e´toile-
plane`te pour une e´toile G2 et LSp la luminosite´ de l’e´toile en unite´s solaires. Sous ces hypothe`ses
et a` titre d’exemple, une plane`te analogue a` Jupiter a` une se´paration de 2 UA d’une e´toile de
type solaire aurait la meˆme structure atmosphe´rique qu’une plane`te jovienne a` une se´paration
de 10,5 UA d’une e´toile A0. La table III.2.4 donne les distances de luminosite´ e´quivalente pour
diffe´rentes se´parations e´toile-plane`te et types stellaires.
42. λmax' 300 nm en utilisant la loi du de´placement de Wien λmax × Teff ' 3×10−3 m.K avec Teff = 10 000 K.
43. λmax' 1 µm en utilisant la loi du de´placement de Wien avec Teff = 3 000 K.
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Table III.2.4 – Se´parations a` l’e´toile des plane`tes ge´antes mode`les calcule´es avec l’e´qua-
tion (III.2.2) pour diffe´rents types stellaires. Les valeurs de re´fe´rence (ligne grise´e) sont celles
mode´lise´es par Cahoy et al. (2010) pour une e´toile de type solaire. Les valeurs de luminosite´
sont tire´es d’Allen (1976).
Type spectral Luminosite´ (L) Se´parations (UA)
A0 28 4,2 10,6 26,5 53,0
F0 4,8 1,8 4,4 11,0 21,9
G2 1 0,8 2 5 10
K0 0,45 0,5 1,3 3,4 6,7
M0 0,09 0,24 0,6 1,5 3
En remplac¸ant l’e´quation (III.2.2) dans l’e´quation (II.1.1), j’obtiens le contraste d’une plane`te
en orbite autour d’une e´toile de type spectral Sp :
C(λ) = A(λ,α)
R2p
a2Sp
= A(λ,α)
R2p
a2G2 LSp
(III.2.3)
J’utilise les e´quations (III.2.2) et (III.2.3) pour de´terminer les se´paration et contraste des plane`tes
des figures des sections III.2.2, III.2.3 et III.2.4. Ce calcul donne un bon ordre de grandeur pour
les plane`tes couvertes de nuages, mais peut eˆtre plus approximatif pour les plane`tes rocheuses
couvertes de foreˆts et sans nuages. En effet, certaines hypothe`ses envisagent que le rougissement
soit de´cale´ vers les longueurs d’onde rouges et infrarouges pour les plane`tes telluriques en orbite
autour d’e´toiles plus froides que le Soleil (section II.1.2.1.2).
Comme explique´ au paragraphe II.1.2.1, le contraste d’une plane`te en lumie`re re´fle´chie de´-
pend de son albe´do, qui est relie´ aux proprie´te´s de l’atmosphe`re et/ou de la surface (pour les
plane`tes rocheuses avec une atmosphe`re optiquement mince), et de son rayon. Il y a donc une
de´ge´ne´rescence entre ces grandeurs physiques. Par exemple, la signature spectrale d’une me´tal-
licite´ plus e´leve´e peut eˆtre confondue avec un rayon plus petit (paragraphes III.3.3 et III.3.4),
alors que celle d’une couverture nuageuse importante peut l’eˆtre avec un rayon plus grand (pa-
ragraphe III.3.5). Pour lever la de´ge´ne´rescence, il faudrait un moyen pour e´valuer le rayon d’une
plane`te inde´pendamment de la mesure de son spectre. Par exemple, j’ai mentionne´ au para-
graphe II.1.2.1 les relations masse-rayon the´oriques (Fortney et al. 2007; Baraffe et al. 2008;
Grasset et al. 2009). L’objectif de mon travail de the`se e´tant de tester les performances de
SPICES a` identifier un spectre mesure´ par rapport a` un spectre mode`le injecte´ dans une simu-
lation nume´rique instrumentale, je fais l’hypothe`se que le rayon est connu pre´alablement a` la
mesure du spectre.
III.2.2 Performance instrumentale
Je commence par analyser la performance instrumentale, c’est-a`-dire en pre´sence uniquement
du bruit de speckles. La figure III.2.1 montre les images du code en supposant les valeurs des
parame`tres liste´es dans la table III.2.1. Je calcule les niveaux de de´tection dans la zone d’e´ta-
lonnage optimale de la SCC illustre´e dans l’image de droite de la figure III.2.1. Le graphique
de gauche de la figure III.2.2 montre le niveau de de´tection a` 5 σ obtenu avant et apre`s l’e´ta-
lonnage des speckles par la SCC en fonction de la se´paration angulaire en λ/D pour tous les
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Figure III.2.1 – Partie centrale des images produites par le code MEHICI en pre´sence de bruit de
speckles uniquement. Les images sont obtenues apre`s le coronographe (gauche) et apre`s l’e´talon-
nage des speckles par la SCC (milieu et droite) pour les parame`tres liste´s dans la table III.2.1.
La longueur d’onde d’observation est 0,675 µm et le champ de vue est 6′′× 6′′. Dans les deux
images de gauche, j’ai ajoute´ deux plane`tes joviennes de contrastes ∼10−8 et ∼10−9 (cercles
rouges). L’image de droite montre en pointille´s blancs la zone de calcul de tous les profils ra-
diaux montre´s dans ce chapitre. Les e´chelles sont identiques et line´aires.
canaux spectraux. J’ai normalise´ les courbes au maximum de la FEP de chaque canal et remis
a` l’e´chelle horizontalement ces dernie`res pour pouvoir les comparer entre elles.
J’utilise a` partir de maintenant des profils radiaux de de´tection a` 5 σ moyenne´s sur les ca-
naux spectraux pour pouvoir comparer des courbes obtenues dans des conditions d’observation
diffe´rentes. J’exprime aussi l’e´chelle des abscisses en UA car je veux tester la de´tectabilite´ de
plane`tes a` des distances physiques de l’e´toile. Le panneau de droite de la figure III.2.2 montre
ces courbes pour trois distances d’e´toiles G2 (3, 10 et 20 pc). La performance est limite´e par
la re´solution angulaire de l’instrument (2 λ/D, section III.2.1.1) aux petites se´parations et par
le rayon de la zone corrige´e par le MD (32 λ/D) aux grandes se´parations. Comme j’ai exprime´
la se´paration en UA, les courbes de de´tection se de´calent vers les grandes se´parations propor-
tionnellement a` la distance de l’e´toile. J’ai aussi indique´ les positions de plane`tes d’1 RJ avec
une me´tallicite´ solaire, d’1 RN avec dix me´tallicite´s solaires, et de 2,5 RT avec une couverture
nuageuse totale.
Pour une e´toile a` 20 pc, les Jupiters les plus e´loigne´s (5 et 10 UA) ainsi que le Neptune
a` 5 UA sont de´tecte´s avec un RSB> 5. Le Neptune a` 10 UA est en-dessous de la courbe de
de´tection avec un RSB de 4,5. A` 10 pc, les meˆmes plane`tes sont de´tecte´es ainsi que les plane`tes
aussi proches que 2 UA. Pour la distance d’e´toile la plus proche (3 pc), la limite en se´paration
descend a` 1 UA. Toutefois, les plane`tes lointaines comme le Jupiter a` 10 UA et le Neptune a`
5 UA ne sont plus de´tecte´s, a` cause d’un niveau de bruit de speckles plus important. Ceci est duˆ
a` la de´gradation de l’e´talonnage de la SCC quand la se´paration angulaire augmente. Ne´anmoins,
ces plane`tes sont a` des se´parations supe´rieures a` 18 λ/D, un domaine de se´paration pertinent
pour la de´convolution spectrale (paragraphe III.1.3.2).
Enfin, j’ai aussi repre´sente´ les niveaux moyens de contraste de la lumie`re zodiacale et d’un
exodisque d’intensite´ e´quivalente a` celle du nuage zodiacal du syste`me solaire (section II.2.1.2),
tous les deux pour une distance de 10 pc. En effet, le contraste de sources lumineuses e´tendues
augmente avec la distance, car le flux inte´gre´ sur un pixel du de´tecteur reste constant pour la
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Figure III.2.2 – Courbes de contraste instrumental a` 5 σ de SPICES. Je repre´sente a` gauche
les performances obtenues pour chaque canal spectral avant et apre`s l’e´talonnage des speckles par
la SCC. Les courbes sont normalise´es au maximum de la FEP de chaque canal pour pouvoir les
comparer entre elles. Je montre a` droite le contraste a` 5 σ moyenne´ sur les canaux spectraux
en fonction de la se´paration en UA pour trois distances d’e´toiles de type solaire. J’indique aussi
les positions et contrastes de plane`tes de type Jupiter, Neptune et super-Terre (symboles) et les
contrastes moyens de la lumie`re zodiacale (trait horizontal en tirets) et d’un exodisque d’intensite´
e´quivalente a` celle du nuage zodiacal du syste`me solaire (courbe en points-tirets). Ces deux
dernie`res courbes sont trace´es pour une distance de 10 pc.
lumie`re zodiacale et varie peu pour l’exodisque 44, alors que le flux e´mis par l’e´toile diminue
suivant une loi en inverse carre´e. Un re´sultat important que je tire de cette figure est que, bien
que le concept instrumental soit capable de re´duire le bruit de speckles en-dessous d’un contraste
de 10−10, la performance finale est limite´e par ces sources de lumie`re diffuse. Le contraste de
la lumie`re zodiacale est le´ge`rement infe´rieur a` 10−9, alors que celui de l’exodisque est du meˆme
niveau que celui des Neptunes et des super-Terres. Par conse´quent, l’e´talonnage et la soustraction
des contributions de ces sources lumineuses sont ne´cessaires pour pouvoir mesurer correctement
le flux des plane`tes. La lumie`re zodiacale e´tant un fond uniforme pour une latitude galactique
donne´e, sa contribution peut eˆtre e´talonne´e a` partir des observations de SPICES. L’intensite´ des
disques exozodiacaux est reconnue comme un point critique pour la de´tection et la caracte´risation
de plane`tes jumelles de la Terre (Lunine et al. 2008; Lawson et al. 2009; Coude´ du Foresto et al.
2010; Hatzes et al. 2010). La figure III.2.3 montre des spectres mesure´s par SPICES en pre´sence
de bruit de speckles et sans e´talonnage de la lumie`re exozodiacale pour un Jupiter a` 2 UA
(gauche) et une Terre de 2,5 RT (droite). A` cause de la de´pendance de la taille de la FEP envers
la longueur d’onde (λ/D), la contribution au flux mesure´ du nuage exozodiacal augmente comme
le carre´ de la longueur d’onde. L’effet sur le spectre d’un Jupiter de contraste 10−8 est assez faible
et modifie peu le niveau du continuum du spectre. Ceci re´sulterait en une erreur syste´matique
sur le rayon de la plane`te, s’il e´tait estime´ a` partir du spectre. En revanche, le flux d’un nuage
exozodiacal modifie fortement le spectre de la super-Terre, en particulier le continuum. Cette
variation du flux avec la longueur d’onde propre a` des sources e´tendues pourrait eˆtre utilise´e pour
44. Ceci de´pend de la loi de distribution spatiale en intensite´.
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Figure III.2.3 – Spectres de plane`tes sans bruits de de´tection mesure´s par SPICES sans e´ta-
lonnage du flux d’un nuage exozodiacal pour un Jupiter a` 2 UA (gauche) et une super-Terre
a` 1 UA (droite). Noter les e´chelles line´aires des graphiques. La contribution au flux mesure´
du nuage exozodiacal augmente comme le carre´ de la longueur d’onde pour le domaine spectral
conside´re´. Ceci est duˆ a` la de´pendance de la taille de la FEP avec la longueur d’onde. L’effet sur
le spectre d’un Jupiter de contraste 10−8 est assez faible et modifie peu le niveau du continuum
du spectre. Ceci re´sulterait en une erreur syste´matique sur le rayon de la plane`te, s’il e´tait estime´
a` partir du spectre. En revanche, le flux d’un nuage exozodiacal modifie fortement le spectre de la
super-Terre, en particulier le continuum. Si cette variation avec la longueur d’onde ne peut pas
eˆtre reproduite par des mode`les the´oriques, elle pourrait eˆtre utilise´e pour enlever la contribution
des photons du nuage exozodiacal.
e´talonner la contribution des photons du nuage exozodiacal. Ne´anmoins, SPICES ne requiert
pas de mission pre´alable pour le recensement des disques exozodiacaux, comme les missions
d’interfe´rome`tres annuleurs (Cockell et al. 2009; Martin et al. 2011). L’intensite´ de tels disques
pourra eˆtre mesure´e a` partir des images fournies par l’instrument lui-meˆme. La proce´dure exacte
pour e´talonner les contributions de la lumie`re zodiacale et des disques exozodiacaux a` partir des
images de SPICES reste encore a` de´finir, mais il s’agit d’un proble`me de re´duction des donne´es.
Dans les simulations pre´sente´es dans ce chapitre et les deux suivants (chapitres III.3 et III.4),
je suppose que les distributions d’intensite´ des mode`les de la lumie`re zodiacale et de l’exodisque
peuvent eˆtre soustraites des images. Ne´anmoins, je tiens compte du bruit de photon de ces
sources lumineuses, car il peut encore limiter le contraste (section III.2.3.1).
III.2.3 Sensibilite´ aux bruits de de´tection
Avec un miroir primaire de 1,5 m de diame`tre et une re´solution spectrale de 50, on peut
penser que les sources de bruit de mesure les plus importantes pour SPICES sont les bruits de
photon (des speckles de l’e´toile, de l’exodisque entourant l’e´toile) et de lecture du de´tecteur. Dans
cette section, j’analyse l’impact sur la performance de SPICES de ces deux sources de bruit de
de´tection.
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Table III.2.5 – Hypothe`ses utilise´es pour les simulations des sections III.2.3.1, III.2.3.2 et
III.2.4.
Parame`tre Valeur
Transmission de l’instrument 23%
Rendement quantique du de´tecteur 70%
Temps d’inte´gration maximum 200 h
Bruit de lecture 0,2 e- rms par pixel
Dynamique du de´tecteur 300 000 e-
Temps d’exposition pour une image 1 000 s
Variations de la re´ponse des pixels du de´tecteur 0,5%
Intensite´ de la lumie`re zodiacale V = 23,1 mag arcsec−2
Niveau d’intensite´ de l’exodisque 1 zodi
Je re´sume les hypothe`ses utilise´es pour ces simulations a` la table III.2.5. Je fixe la trans-
mission globale de l’instrument (hors de´tecteur) a` 23%, en conside´rant que le train optique
entre le miroir primaire et le de´tecteur est compose´ de 15 surfaces optiques (miroir primaire
inclus) de re´flectivite´ 90%. Je suppose e´galement un rendement quantique moyen du de´tecteur
de 70% sur toute la bande spectrale. L’impact du bruit de lecture du de´tecteur de´pend de son
niveau (que j’e´tudie au paragraphe III.2.3.1) et du nombre d’expositions individuelles a` addi-
tionner pour obtenir l’image finale a` un temps d’inte´gration voulu. Ce dernier peut varier de
plusieurs dizaines de minutes a` plus d’une centaine d’heures suivant le type de plane`tes observe´es
(chapitre III.3). Le niveau de bruit de lecture de´pend donc du temps d’exposition individuelle
maximal permis. Celui-ci est fixe´ soit par la dynamique du de´tecteur soit par des limitations dues
a` l’environnement du te´lescope (flux de rayons cosmiques). Je montre dans la section suivante
que la dynamique du de´tecteur n’est pas un facteur limitant pour une valeur de 300 000 e´lectrons
dans le cas d’une e´toile G2. Je conside`re alors le flux des rayons cosmiques pour fixer une limite
au temps d’exposition individuelle. Ceux-ci vont frapper la matrice de pixels du de´tecteur et
contaminer le signal enregistre´ par les pixels. Des e´tudes pour la came´ra NIRCAM du JWST
ont montre´ que sans algorithme pour corriger les “pixels chauds” cre´e´s par les rayons cosmiques,
25% des pixels seraient contamine´s apre`s une pose continue de 1 000 s (Robberto 2009). En
utilisant un algorithme permettant de lire de manie`re non destructrice l’information des pixels
pour corriger les “pixels chauds” (Fixsen et al. 2000), Robberto (2009) a montre´ que le pour-
centage de pixels contamine´s reste infe´rieur a` 0,2% apre`s une pose de 1 000 s. J’utilise cette
dernie`re valeur pour le temps de pose individuelle dans mes simulations, mais je ne prends pas
en compte l’influence des pixels chauds. La variation en re´ponse des pixels du de´tecteur est fixe´e
a` 0,5%. Pour l’e´tude de la sensibilite´ envers l’intensite´ d’un nuage exozodiacal (section III.2.3.2),
je simule un disque incline´ de 60◦ par rapport a` la direction perpendiculaire a` la ligne de vise´e
et oriente´ a` 45◦ de la direction horizontale (figure III.2.4). Les plane`tes ont la meˆme orientation
que le disque. Le choix d’une inclinaison de 60◦ vient de la me´diane statistique associe´e a` une
loi ale´atoire uniforme. L’orientation du disque correspond a` celle des franges d’interfe´rences de
la SCC. Comme je l’ai explique´ a` la section II.1.2.1, les plane`tes observe´es par SPICES auront
e´te´ de´tecte´es pre´alablement par vitesses radiales et astrome´trie, donc leur position sur le ciel a`
une e´poque donne´e sera connue. Pour augmenter la taille de la zone de l’e´talonnage optimale
de la SCC (II.2.1.3) et relaˆcher la contrainte sur la connaissance a priori de la position projete´e
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Figure III.2.4 – Image simule´e par le code MEHICI d’une e´toile, d’un disque exozodiacal et de
trois plane`tes (indique´es par des fle`ches rouges) observe´s par SPICES a` une longueur d’onde
de 0,675 µm sans bruit de de´tection ni aberrations optiques. L’image du disque est ge´ne´re´e
avec l’algorithme Zodipic (Kuchner 2004) et est ensuite convolue´e par la FEP corrige´e de la
transmission du coronographe (ici un coronographe vortex de charge 4, paragraphe II.2.1.2).
Le syste`me est situe´ a` une distance de 5 pc. Le disque a une inclinaison par rapport a` une
direction perpendiculaire a` la ligne de vise´e de 60◦ et une intensite´ e´gale a` celle du disque du
syste`me solaire. On peut observer trois plane`tes de contraste 1×10−9, 5×10−10 et 1×10−10 a` des
se´parations de 2,2, 5,4 et 10,8 λ/D respectivement, correspondant a` des se´parations physiques
de 1, 10 et 20 UA). Le disque et les plane`tes sont oriente´s a` 45◦ par rapport a` la direction
horizontale. Noter la zone sombre au centre de l’image qui indique la position de l’e´toile masque´e
par le coronographe. L’e´chelle est logarithmique.
de la plane`te, une nouvelle version de cette technique utilisant plusieurs voies de re´fe´rence est a`
l’e´tude au LESIA.
Le choix du temps d’inte´gration est un compromis entre le contraste impose´ par les cibles
scientifiques et la stabilite´ globale de l’instrument (pointage essentiellement). Cependant, ce
deuxie`me facteur est difficile a` e´valuer sans un prototype expe´rimental, donc je n’ai conside´re´
que la contrainte de contraste. En supposant uniquement du bruit de photon, j’ai de´termine´ par
simulation qu’il fallait un temps d’inte´gration de 10 000 h pour atteindre un contraste a` 5 σ
proche du contraste instrumental de 10−10 dans le cas d’une e´toile de type solaire a` 10 pc. A`
partir de cette valeur, j’utilise la loi d’e´volution du bruit de photon avec le temps d’inte´gration
(relation proportionnelle a` la racine carre´ de ce dernier) pour de´terminer le temps de pose requis
pour de´tecter avec un RSB de 5 les cibles les plus difficiles de SPICES – les super-Terres –
pour des valeurs typiques de contraste et de distance. Celui-ci vaut 200 h pour une plane`te de
contraste 2,5× 10−10 en orbite a` 2 UA d’une e´toile analogue au Soleil a` une distance de 5 pc.
Bien que le temps d’inte´gration pour chaque cible de´pendra des parame`tres de cette
dernie`re (distance, se´paration a` l’e´toile, contraste), j’ai suppose´ une valeur maximale
de 200 h pour l’ensemble des simulations de´crites dans la suite de cette partie.
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Figure III.2.5 – Sensibilite´ de SPICES en fonction du bruit de lecture (gauche) et de l’intensite´
de l’exodisque (droite).
III.2.3.1 Bruit de photon des speckles et bruit de lecture du de´tecteur
Je montre a` gauche de la figure III.2.5 les re´sultats de cette e´tude pour une e´toile G2 a` deux
distances de 3 et 10 pc et plusieurs niveaux de bruit de lecture (e´carts-types en e´lectrons par
pixel). Je constate que la valeur de ce dernier impacte les performances obtenues pour l’e´toile
la plus lointaine plus fortement que celles pour l’e´toile la plus proche. Ceci est duˆ au fait que la
dynamique du de´tecteur (table III.2.1) n’est pas remplie apre`s une exposition de 1 000 s dans les
deux cas. Ainsi, les nombres d’expositions individuelles donc les niveaux de bruit de lecture sont
les meˆmes, mais le flux rec¸u est plus e´leve´ pour l’e´toile la plus proche. Je note que la douzaine
d’e´toiles situe´es a` moins de 3 pc du Soleil ont des types spectraux plus tardifs que le type G
(l’exception e´tant Sirius, qui forme un syste`me binaire avec une naine blanche) et ont donc un
flux plus faible qu’une e´toile de type solaire. Ainsi, le bruit de lecture ne sera pas une limitation
fondamentale pour l’observation des e´toiles proches. Je base donc la contrainte du niveau de
bruit de lecture sur l’e´toile a` 10 pc. Pour que le bruit de lecture ne limite pas la performance, il
faut le maintenir a` des niveaux sub-e´lectroniques de 0,2 e- rms par pixel. Une telle performance
ne peut eˆtre atteinte qu’avec des came´ras CCD a` multiplication d’e´lectrons. Smith et al. (2006)
ont qualifie´ cette technologie pour le spatial dans le cadre de la pre´paration de la mission Gaia.
Dans la suite, je fixe le bruit de lecture a` 0,2 e- rms par pixel.
III.2.3.2 Bruit de photon de l’exodisque
Comme je l’ai explique´ a` la section III.2.2, meˆme en soustrayant le niveau moyen d’un
exodisque, ce dernier peut empeˆcher la de´tection des plane`tes les plus faibles si son bruit de
photon devient trop grand. Il est donc ne´cessaire de pre´parer une liste de syste`mes stellaires
avec un disque d’intensite´ plus faible qu’une valeur seuil pour l’observation de ces plane`tes. Le
but de mon e´tude est de de´terminer ce seuil en fonction de la distance de l’e´toile, car le contraste
d’un exodisque en de´pend fondamentalement (paragraphe III.2.2). Les niveaux de de´tection a`
5 σ pour deux distances d’e´toile de 3 et 10 pc et des intensite´s d’exodisque comprises entre 1 et
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1 000 zodis sont pre´sente´s dans le graphique de droite de la figure III.2.5. Je trouve que le bruit
de photon de l’exodisque ne limite pas de fac¸on significative le contraste jusqu’a` un niveau de
10 zodis pour les deux distances d’e´toile. A` partir de 100 zodis, il ne permet plus de de´tecter des
Jupiters a` 5 UA et des Neptunes pour une distance de 10 pc et commence a` limiter la de´tection
des Neptunes et super-Terres a` 3 pc. Pour des temps de pose plus courts que 200 h, la valeur
seuil de l’intensite´ de l’exodisque sera plus petite, car l’impact du bruit de photon relativement
au signal mesure´ sera plus important.
III.2.4 Performance en fonction du type stellaire
Je teste maintenant l’impact du bruit de photon de l’e´toile hoˆte sur la de´tection de plane`tes
pour trois types spectraux (G2, A0 et M0). Pour ces simulations, je suppose un temps d’in-
te´gration maximal de 200 h, un exodisque d’intensite´ e´quivalente a` la lumie`re zodiacale et les
se´parations plane´taires de la table III.2.4. En utilisant ces valeurs de se´paration dans l’e´qua-
tion (III.2.3), j’en de´duis les contrastes moyens sur tous les canaux spectraux des plane`tes. La
figure III.2.6 repre´sente les niveaux de de´tection a` 5 σ pour plusieurs distances d’e´toile (3, 10 et
20 pc).
Pour une e´toile de type solaire (en haut a` gauche), SPICES peut observer des plane`tes ge´antes
gazeuses et glace´es ainsi que des super-Terres avec des se´parations plus petites qu’environ 7, 3 et
2 UA respectivement pour une distance de 3 pc. A` 10 pc, les plane`tes de´tecte´es sont des Jupiters
a` des se´parations 2–6 UA. Aucune plane`te n’est de´tecte´e a` 5 σ a` des distances plus grandes que
10 pc. La de´tection des plane`tes de se´paration petite (0,8–2 UA) est limite´e a` des e´toiles plus
proches que 4–10 pc par la re´solution angulaire de l’instrument.
Quant aux e´toiles A0 (en haut a` droite), le domaine des se´parations plane´taires est limite´ a`
10 UA, et celui des distances a` 20 pc. Mon e´tude est base´e sur des mode`les d’atmosphe`res calcule´s
pour des valeurs discre`tes de se´paration autour d’une e´toile analogue au Soleil. En particulier,
Cahoy et al. (2010) ont conside´re´ une se´paration minimale de 0,8 UA. La distance de luminosite´
e´quivalente pour une e´toile A0 est 4,2 UA. Meˆme si je ne dispose pas de mode`les a` plus courte
se´paration, j’estime que des plane`tes joviennes peuvent eˆtre mesure´es pour des distances plus
courtes que 10 pc ainsi que des ge´antes glace´es a` des se´parations infe´rieures a` 2 UA.
Je termine par l’analyse des e´toiles M0 (en bas). Comme elles sont faiblement lumineuses,
on pourrait s’attendre a` ce qu’elles ne soient pas des cibles potentielles pour le petit te´lescope
de SPICES. Je montre qu’au contraire, ces e´toiles sont particulie`rement inte´ressantes car les
contrastes des plane`tes sont plus favorables (∼10−7 pour les plane`tes les plus brillantes) et
permettent d’observer une plus grande varie´te´ de compositions atmosphe´riques dans le cas des
Jupiters (nuages d’eau seuls et nuages d’eau et d’ammoniac). Les limites en se´paration sont
4 UA pour les Jupiters et 1 UA pour les Neptunes et super-Terres.
En comparant mes courbes de de´tection a` la base de donne´es des exoplane`tes de´crite par
Schneider et al. (2011), j’e´value qu’entre 5 et 10 plane`tes connues seulement seraient accessibles
a` SPICES (table III.2.6). Cependant, en supposant que SPICES soit se´lectionne´ lors des pro-
chains appels a` mission de l’ESA, il ne sera probablement pas lance´ avant ∼2025, et d’ici la` on
peut s’attendre a` ce que les programmes de de´tection par vitesses radiales trouvent de nouvelles
plane`tes, en particulier a` plus longue pe´riode orbitale, de plus faible masse et pour des e´toiles
de type pre´coce et tardif. En effet, les programmes d’observation sont incomplets pour les types
stellaires extreˆmes (Udry & Santos 2007).
Dans ce chapitre, j’ai analyse´ les performances en contraste du concept instrumental de la
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Figure III.2.6 – Sensibilite´ de SPICES en fonction du bruit de photon de l’e´toile pour un type
spectral G2 (en haut a` gauche), A0 (en haut a` droite) et M0 (en bas).
mission SPICES en fonction de diffe´rentes sources de bruit de de´tection : bruit de speckles, bruit
de lecture du de´tecteur, bruit de photon de l’exodisque et bruit de photon de l’e´toile. J’ai montre´
que meˆme si le contraste instrumental (en pre´sence de bruit de speckles uniquement) satisfait
les contraintes fixe´es par les objectifs scientifiques (10−9–10−10 a` 2–4 λ/D), les performances de
SPICES sont limite´es par d’autres sources de bruit de de´tection. J’ai suppose´ pour ces simulations
un temps de pose maximum par cible observe´e de 200 h. Cette valeur est un compromis entre
l’obtention de hauts contrastes et la caracte´risation d’un e´chantillon d’une centaine de plane`tes
pendant la pe´riode de temps alloue´e a` ce programme d’observation (3 ans, Boccaletti et al.
2012). Tout d’abord, le bruit de lecture du de´tecteur peut limiter le contraste pour des e´toiles
plus e´loigne´es que 3 pc si son niveau est supe´rieur a` 0,2 e- rms par pixel. Ensuite, le bruit de
photon de l’exodisque empeˆche la de´tection des plane`tes pour des niveaux supe´rieurs a` 10 zodis
environ. J’ai ainsi confirme´ les conclusions des rapports d’expertise (Lunine et al. 2008; Lawson
et al. 2009; Coude´ du Foresto et al. 2010; Hatzes et al. 2010). Un autre proble`me est le flux
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Table III.2.6 – Liste des exoplane`tes connues potentiellement de´tectables (SNR≥ 5) avec
SPICES en supposant les performances du paragraphe III.2.4. Les donne´es sont issues de l’Ency-
clope´die des Plane`tes Extrasolaires http: // exoplanet. eu (consulte´e le 17/06/2012, Schneider
et al. 2011).
Nom Masse Se´paration Distance Type spectral Magnitude apparente
(MJ) (UA) (pc) de l’e´toile hoˆte de l’e´toile hoˆte
 Eridani b 1,55 3,39 3,2 K2 3,73
55 Cancri d 3,84 5,76 12,34 K0 5,95
υ Andromedae d 10,2 2,55 13,47 F8 4,09
υ Andromedae e 1,06 5,25 13,47 F8 4,09
47 Ursae Majoris c 0,54 3,6 13,97 G0 5,1
µ Arae e 1,81 5,24 15,3 G3 5,15
HD 190360 b 1,50 3,92 15,89 G6 5,71
HD 154345 b 1,0 4,3 18,1 G8 6,74
β Pictoris b 8 8,5 19,3 A6 3,86
de l’exodisque, qui peut perturber la caracte´risation spectroscopique de plane`tes similaires a`
Neptune et des super-Terres, meˆme pour les disques aussi faibles que celui du syste`me solaire.
Une proce´dure devra eˆtre e´labore´e pour se´parer les contributions au flux mesure´ de la plane`te
et de l’exodisque. Toutefois, il s’agit d’un proble`me de re´duction des donne´es. Je conside`re par
la suite que le flux moyen de l’exodisque peut eˆtre e´talonne´ a` la pre´cision impose´e par le bruit
de photon. Enfin, j’ai e´tudie´ le volume d’espace accessible a` la de´tection (SNR≥ 5) pour trois
types stellaires : G2, A0 et M0. Comme les mode`les d’atmosphe`res que j’utilise (Cahoy et al.
2010; Stam 2008) ont e´te´ calcule´s en supposant une e´toile de type solaire, j’ai fait l’hypothe`se de
la conservation du flux pour de´terminer les se´paration et contraste e´quivalents de ces mode`les
pour les types stellaires A0 et M0. Pour des e´toiles analogues au Soleil, SPICES serait capable
de de´tecter des Jupiters, des Neptunes et des super-Terres a` des se´parations infe´rieures a` 7, 3
et 2 UA respectivement. Quant aux e´toiles de type spectral A0, j’ai estime´ que les limites en
se´paration correspondantes sont 11, 2 et 2 UA. Enfin, pour les e´toile M0, ces chiffres sont 4,
1 et 1 UA. Dans le chapitre III.3, j’e´tudie les performances spectrome´triques de SPICES pour
des plane`tes autour d’e´toiles de type solaire. Pour cette analyse, je ne conside`re pas le spectre
mode`le du Jupiter a` 10 UA de Cahoy et al. (2010), e´tant donne´ que ce type de plane`tes n’est pas
de´tectable par l’instrument dans le temps de pose maximum que j’ai fixe´ (200 h). Pour la meˆme
raison, je ne conside`re pas non plus les spectres mode`les de Neptunes a` 5 et 10 UA. Quant aux
Terres, je conside`re uniquement des plane`tes a` 1 UA puisqu’il s’agit de la distance mode´lise´e par
Stam (2008).
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Chapitre III.3
Performance en caracte´risation
spectrale pour une e´toile de type
solaire
J’e´tudie dans ce chapitre la capacite´ de SPICES a` mesurer les proprie´te´s de spectres re´a-
listes de plane`tes pour trois cate´gories : Jupiters (section III.3.3), Neptunes (section III.3.4) et
super-Terres (section III.3.5). Je conside`re uniquement une e´toile hoˆte de type G2, qui est le
type spectral utilise´ dans les calculs des spectres the´oriques de Cahoy et al. (2010) et Stam
(2008). La motivation pour cette e´tude est d’e´valuer la faisabilite´ des objectifs scientifiques de
la mission pour l’analyse spectrome´trique des plane`tes froides (sections II.1.2.1.1 et II.1.2.1.2).
A` ma connaissance, il n’existe pas d’analyse approfondie sur les performances en caracte´risation
des projets de coronographes spatiaux, y compris le projet TPF-C (section I.2.4.2.2).
III.3.1 Crite`re de caracte´risation
Je de´finis d’abord un crite`re pour la distinction des proprie´te´s physiques des plane`tes a` partir
de leur spectre. Le proble`me sous-jacent est de savoir si un spectre mesure´ S est reproduit par
un spectre mode`le parmi N mode`les conside´re´s Mi, avec i l’indice du mode`le et i= 1,2,...,N .
La re´ponse de´pend bien suˆr du bruit sur le spectre mesure´ B=S/RSB. Je pose les crite`res de
comparaison de S a` Mi comme suit :
criti = me´dianeλ
( |S(λ) − Mi(λ)|
B(λ)
)
(III.3.1)
ou` la me´diane est calcule´e sur les canaux spectraux. Je choisis la me´diane plutoˆt que la moyenne,
car c’est une meilleure mesure de la qualite´ globale d’un spectre (50% des mesures satisfaisant
le crite`re). Pour une mesure donne´e (S, B), le spectre mode`le qui reproduit le mieux le spectre
mesure´ est celui pour lequel le crite`re a la valeur la plus petite. En remplac¸ant la de´finition de B
pour exprimer criti en fonction de RSB et en supposant que ce dernier est quasiment constant
sur le spectre mesure´ S, j’obtiens :
criti = me´dianeλ
( |S(λ) − Mi(λ)|
S(λ)
)
×RSB (III.3.2)
Dans ce manuscrit, je me sers des spectres mode`les pour e´valuer les performances de SPICES et
de´terminer le RSB requis pour mesurer des diffe´rences entre deux spectres ne diffe´rant que par
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Table III.3.1 – Valeurs de RSBr calcule´es a` partir de l’e´quation (III.3.3) pour diffe´rents types
de plane`tes et de parame`tres physiques. Les longueurs d’onde conside´re´es pour le calcul sont
indique´es dans la dernie`re colonne.
Plane`te Parame`tre RSBr Re´gion spectrale
Jupiter 0,8/2 UA 15
Jupiter 0,8 UA me´tallicite´ 1/3× 30
Jupiter 2 UA me´tallicite´ 1/3× 30 bandes du CH4
Jupiter 5 UA me´tallicite´ 1/3× 30 bandes du CH4
Neptune 0,8/2 UA 15
Neptune 0,8 UA me´tallicite´ 10/30× 30
Neptune 2 UA me´tallicite´ 10/30× 25 bandes du CH4
Terre couverte de foreˆts 0/50/100% de nuages 25 bande bleu
Terre couverte d’oce´ans 0/50/100% de nuages 25
Terre sans nuages 0/50/100% de foreˆts 12 bande rouge
Terre nuageuse a` 50% 0/50/100% de foreˆts 30 bande rouge
Terre nuageuse a` 100% 0/50/100% de foreˆts 220 bande rouge
la valeur de la proprie´te´ analyse´e. Par exemple, deux spectres mode`les de plane`tes ge´antes pour
deux valeurs de me´tallicite´ (paragraphes III.3.3 et III.3.4). Pour l’e´tude de la couverture nuageuse
et du type de surface de plane`tes rocheuses, je conside`re trois valeurs de 0, 50 et 100%. Dans ce
cas, j’utilise les spectres correspondant aux valeurs 100% et 50% (100% et 50% de nuages, 100%
et 50% de foreˆts) pour le calcul du RSB. Ainsi, S=M1 and Mi =M2 dans l’e´quation (III.3.2).
Par la suite, je fais l’hypothe`se que les spectres mode`les sont diffe´rencie´s quand leur diffe´rence
a un niveau dix fois supe´rieur a` celui du bruit mesure´, autrement dit criti = 10. En inversant
l’e´quation (III.3.2) et en notant la valeur du RSB requis RSBr, je peux finalement e´crire :
RSBr = 10 × 1
me´dianeλ
( |M1(λ)−M2(λ)|
M1(λ)
) (III.3.3)
Par exemple, quand j’e´tudierai les signatures spectrales de la me´tallicite´ (paragraphes III.3.3 et
III.3.4), M1 sera le mode`le de me´tallicite´ la plus faible et M2 celui de me´tallicite´ la plus e´leve´e.
Quand je compare les spectres plane´taires entre eux (figures II.1.5 et II.1.6, droite), je
constate que les signatures spectrales des proprie´te´s physiques sont plus ou moins marque´es
selon la longueur d’onde. Ainsi, la me´tallicite´ renforce les bandes d’absorption du me´thane (fi-
gure II.1.5), alors que les couvertures en nuage et surface modifient le spectre aux longueurs
d’onde bleues et rouges respectivement (figure II.1.6, droite). Dans la table III.3.1, j’indique les
valeurs de RSBr et les longueurs d’onde conside´re´es pour le calcul. J’insiste sur le fait que les
valeurs de RSBr concernent le spectre de la plane`te la plus brillante (mode`le M1) pour chaque
proprie´te´ analyse´e : par exemple, les plane`tes de plus faible me´tallicite´ pour les Jupiters et Nep-
tunes (paragraphes III.3.3 et III.3.4) et les plane`tes entie`rement couvertes de nuages pour les
super-Terres (paragraphe III.3.5). Je me re´fe´rerai souvent a` cette table pour les analyses des
paragraphes III.3.3 a` III.3.5.
106
III.3.2. Hypothe`ses des simulations
Table III.3.2 – Distance maximale de l’e´toile pour laquelle SPICES re´sout la se´paration d’une
plane`te a` la longueur d’onde centrale (se´paration physique correspondant a` une se´paration an-
gulaire de 2 λ/D a` la longueur d’onde centrale 0,675 µm).
a (UA) d (pc)
0,8 4
1 5
2 10
5 25
III.3.2 Hypothe`ses des simulations
Je de´cris brie`vement les hypothe`ses que j’utilise pour les simulations. Pour chaque proprie´te´
analyse´e, je trace l’e´volution du RSB mesure´ sur le spectre simule´ (que je note RSBm dans la
suite) de la plane`te la plus brillante (paragraphe III.3.1) en fonction du temps de pose pour
diffe´rentes distances de l’e´toile. Je suppose un temps de pose maximum de 200 h (soit ∼8 jours,
section III.2.3). La de´pendance de RSBm avec le temps d’exposition varie en fonction de la
position de la plane`te dans le champ de speckles de l’e´toile et de l’intensite´ de celle-ci. On peut
s’attendre a` deux comportements. Si le bruit dominant est le bruit de speckles, alors RSBm
sera une fonction constante du temps d’exposition. S’il s’agit du bruit de photon, alors RSBm
e´voluera comme la racine carre´e du temps d’inte´gration. J’ajuste donc des lois de puissance aux
diffe´rentes se´ries de points de mesure.
Si RSBm atteint la valeur requise RSBr pour la distance maximale pour laquelle la
plane`te est re´solue (table III.3.2), je trace les spectres simule´s avec les barres d’erreur
correspondant a` ce cas. Si le crite`re n’est pas ve´rifie´ pour cette distance, je les trace
pour la distance maximale a` laquelle le signal de la plane`te est plus important que le
bruit de photon des re´sidus stellaires.
J’effectue ces simulations pour cinq re´alisations de champ de speckles, puis je moyenne les
RSBm obtenus pour minimiser l’influence d’une re´alisation optimiste ou pessimiste de ce der-
nier. Je rappelle que le bruit de speckles est duˆ aux de´fauts de l’instrument et qu’il e´voluera
lentement avec le temps d’inte´gration (temps caracte´ristique de quelques minutes a` quelques
heures). Je suppose que les cinq re´alisations de bruit de speckles donnent une estimation cor-
recte des variations de ce dernier sur un temps de pose de 200 h. J’utilise ces re´alisations pour
tous les exemples traite´s dans les sections suivantes pour re´duire les temps de calcul. Cependant,
je change les re´alisations des bruits de photon et de lecture ainsi que de la carte de la re´ponse
des pixels du de´tecteur a` chaque simulation. Je montre a` la figure III.3.1 les spectres the´oriques
(traits pleins) et mesure´s (symboles) pour cinq re´alisations de bruits diffe´rentes pour deux ni-
veaux de RSBm : 30 (gauche, Jupiter a` 2 UA) et 10 (droite, Terre de 2,5 RT a` 1 UA). Noter les
e´chelles des ordonne´es diffe´rentes des graphiques, l’une line´aire a` gauche et l’autre logarithmique
a` droite.
Pour la mesure du flux des plane`tes, je fais l’hypothe`se que leur position dans l’image est
parfaitement connue. J’inte´gre le flux en utilisant des ouvertures de diame`tre 1 λ/D (largeur de
la FEP) pour chaque canal spectral. La largeur de l’ouverture augmente proportionnellement
a` la longueur d’onde. Les barres d’erreur a` 1 σ que je montre dans les figures des paragraphes
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Figure III.3.1 – Dispersion des mesures de flux des cinq re´alisations de bruits (speckles, de´-
tection) pour deux niveaux de RSBm : 30 pour un spectre de Jupiter a` 2 UA a` 10 pc en 30 h
de pose (gauche) et 10 pour un spectre de Terre de 2,5 RT a` 1 UA a` 5 pc en 150 h de pose
(droite). Noter les e´chelles des ordonne´es diffe´rentes pour les graphes : l’e´chelle est line´aire a`
gauche et logarithmique a` droite.
suivants tiennent compte des re´alisations des bruits de speckles et de de´tection (photon, de
lecture et variation de la re´ponse des pixels du de´tecteur).
III.3.3 Jupiters
Je commence mon e´tude par le type de plane`tes qui sera le plus facile a` analyser pour
SPICES au vu des performances en de´tection discute´es au paragraphe III.2.4. Les proprie´te´s
de ces mode`les sont indique´es dans la table III.2.2. Je montre a` la figure III.3.2 l’e´volution en
fonction du temps d’inte´gration de RSBm, le RSB me´dian sur les canaux spectraux mesure´s sur
les spectres simule´s (paragraphe III.3.2), pour les diffe´rents cas de plane`tes traite´s dans cette
section. Je rappelle que j’ai montre´ au paragraphe III.2.4 que SPICES ne pourrait pas de´tecter
des Jupiters a` des se´parations au-dela` de 6–7 UA avec un RSB≥ 5 en 200 h pour des e´toiles de
type solaire. J’ai repre´sente´ les points de mesure pour quelques valeurs du temps d’inte´gration
ainsi que les barres d’erreur a` 1 σ. J’ai calcule´ ces barres d’erreur par l’e´cart-type des mesures
sur les cinq re´alisations de bruits discute´es plus haut. Je trouve des exposants proches de 0,5
pour la loi d’e´volution de RSBm en fonction du temps de pose. Ceci signifie que pour les cas
simule´s dans cette section, la limitation sur RSBm est le bruit de photon. Je constate aussi que
RSBm croˆıt d’autant plus vite que l’intensite´ de la plane`te est importante (se´paration a` l’e´toile
plus petite et/ou distance a` la Terre plus proche). J’utilise les courbes de la figure III.3.2 pour
de´terminer les temps de pose requis pour distinguer les proprie´te´s spectrales e´tudie´es ci-dessous.
Comme explique´ dans le chapitre de pre´sentation de la mission SPICES (chapitre II.1), les
plane`tes cibles auront e´te´ de´tecte´es par vitesses radiales et astrome´trie, donc on connaˆıtra leur
orbite et leur position projete´e sur le ciel a` une e´poque donne´e. Cependant, l’astrome´trie n’a
permis que de confirmer que quelques plane`tes pre´alablement de´couvertes par une autre me´thode
(section I.1.2.1). Supposons que SPICES observe une plane`te de´tecte´e uniquement par les vitesses
radiales. Dans ce cas-la`, l’inclinaison de cette dernie`re sera inconnue. Bien que l’imagerie directe
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Figure III.3.2 – E´volution du RSB me´dian mesure´ (RSBm) en fonction du temps d’inte´gration
pour des plane`tes ge´antes gazeuses de 1 RJ.
soit capable de contraindre ce parame`tre, ceci requiert plusieurs images couvrant une portion
significative de l’orbite et un RSB e´leve´ (voir par exemple Chauvin et al. 2012, pour une e´tude
de l’orbite de β Pictoris b). Cependant, l’observation par imagerie directe d’une plane`te est plus
facile quand celle-ci est proche de la quadrature, ce qui n’est pas particulie`rement favorable
pour une de´termination pre´cise de l’inclinaison donc de l’orbite. En tenant compte du fait que
l’excentricite´ des exoplane`tes peut eˆtre importante (excentricite´ me´diane de 0,3 pour les plane`tes
de demi-grand axe >0,065 UA, Udry & Santos 2007), ceci m’ame`ne a` conclure que la se´paration
physique de la plane`te a` l’e´toile en un point pre´cis de l’orbite sera peu contrainte. Or pour
une orbite excentrique, l’albe´do d’une plane`te peut de´pendre fortement de sa position orbitale.
Par exemple, pour une e´toile de type solaire, une plane`te ge´ante gazeuse de demi-grand axe
1,5 UA et d’excentricite´ 0,5 pourrait pre´senter une atmosphe`re sans nuages pre`s de son pe´rihe´lie
(0,75 UA) et une atmosphe`re avec des nuages pre`s de son aphe´lie (2,25 UA) (voir figure II.1.5).
La caracte´risation spectroscopique pourrait aider a` lever la de´ge´ne´rescence entre ces parame`tres,
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si les diffe´rences spectrales sont assez grandes pour pouvoir eˆtre de´tecte´es avec un bon RSB
en un temps infe´rieur a` 200 h (limite fixe´e a` la section III.2.3). En conside´rant les spectres
the´oriques du graphique de gauche de la figure II.1.5, je note que la diffe´rence fondamentale
entre les spectres de Jupiters avec une atmosphe`re sans nuages (0,8 UA) et une atmosphe`re
avec nuages (2 UA) est que le premier pre´sente une pente ne´gative, qui est due a` la diffusion
Rayleigh, alors que le second a un contraste quasiment constant avec la longueur d’onde, a`
l’exception des bandes mole´culaires. Les e´carts sont plus importants dans le domaine bleu du
spectre, ou` l’effet de la diffusion Rayleigh est le plus important (∝ 1/λ4). Je m’attends donc a`
ce que les spectres soient le mieux se´pare´s dans ce domaine de longueurs d’onde. En appliquant
le crite`re que j’ai de´fini a` l’e´quation (III.3.3), je trouve qu’il faut RSBr = 15 pour distinguer
entre ces deux caracte´ristiques (table III.3.1). Cette performance est atteinte en 30 min pour une
plane`te a` 4 pc (figure III.3.2). Cette distance correspond a` la distance maximale pour laquelle
la re´solution angulaire de SPICES lui permet d’observer une plane`te a` 0,8 UA de son e´toile. Je
rappelle que je choisis la distance maximale pour laquelle la plane`te est se´pare´e angulairement,
a` moins que le crite`re de caracte´risation RSBr ne soit pas satisfait pour un temps d’inte´gration
de 200 h. Je trace les spectres mesure´s en sortie de la simulation (symboles) avec les barres
d’erreur a` 1 σ ainsi que les spectres the´oriques correspondants (traits pleins) dans le graphique
en haut a` gauche de la figure III.3.3. Comme attendu, c’est aux courtes longueurs d’onde que
l’on peut distinguer les spectres sans ambigu¨ıte´. Ainsi, SPICES serait capable de mesurer la
diffusion Rayleigh et d’apporter des contraintes sur la se´paration e´toile-plane`te pour des objets
de se´paration infe´rieure a` 2 UA. Toutefois, je note que cette mesure ne serait possible que pour
quelques syste`mes plane´taires, a` cause de la re´solution angulaire limite´e de l’instrument (&0,2′′).
J’analyse maintenant les performances de SPICES a` mesurer les diffe´rences spectrales entre
des mode`les de plane`tes de me´tallicite´ e´gale a` 1 et 3 fois la me´tallicite´ solaire pour des se´parations
a` l’e´toile de 0,8, 2 et 5 UA. Ce sont les valeurs mode´lise´es par Cahoy et al. (2010) (table III.2.2).
Le crite`re de l’e´quation (III.3.3) indique RSBr = 30 pour toutes les se´parations (table III.3.1).
Pour les Jupiters a` 0,8 UA, cette valeur est satisfaite pour tout l’intervalle de distance sur lequel
une telle plane`te peut eˆtre re´solue (. 4 pc). Pour 4 pc, les diffe´rences entre les spectres sont
mesure´es a` 10 fois le niveau du bruit dans la partie bleue apre`s un temps d’inte´gration de 2 h
(figure III.3.3, en haut a` droite). De meˆme, le crite`re est ve´rifie´ pour une plane`te a` 2 UA a` la
distance maximale pour laquelle elle est re´solue (∼10 pc). Apre`s 30 h de pose, je distingue les
diffe´rences de me´tallicite´ entre les spectres dans les bandes d’absorption du me´thane a` 0,73 et
0,89 µm (dans la partie bleue pour cette dernie`re), la` ou` les diffe´rences sont les plus importantes
(figure III.3.3, en bas a` gauche). Pour une plane`te a` 5 UA, le crite`re RSBr = 30 n’est pas ve´rifie´
en 200 h pour des distances supe´rieures a` 7 pc (figure III.3.2, bas). Les spectres sont se´pare´s
dans les bandes d’absorption du me´thane (0,62, 0,73 et 0,89 µm) en 200 h pour une distance de
7 pc (figure III.3.3, en bas a` droite). Je remarque que, pour les se´parations 0,8 et 5 UA, les effets
de la me´tallicite´ peuvent produire une variation de flux peu de´pendante de la longueur d’onde,
similaire a` ce que l’on obtiendrait en faisant varier le rayon de la plane`te. La de´termination
du rayon d’une plane`te a` partir de la mesure de son spectre est un point particulie`rement
de´licat que je discute au chapitre III.4. Je rappelle que pour mes simulations de performance
spectrome´trique, j’ai suppose´ que le rayon de la plane`te e´tait connu par une autre me´thode,
comme les relations masse-rayon the´oriques (paragraphe III.2.1.2). La situation est diffe´rente
pour une se´paration de 2 UA, ou` la me´tallicite´ ne modifie le spectre significativement que dans les
bandes mole´culaires. De cette e´tude, je conclus que SPICES pourrait mesurer des enrichissements
en me´tallicite´ de l’atmosphe`re aussi petits qu’un facteur 3 pour toutes les plane`tes de type Jupiter
situe´es entre 0,8 et 2 UA d’une e´toile de type solaire et re´solues angulairement. A` cause de la
rapide diminution du contraste avec la se´paration de la plane`te a` l’e´toile (figure III.2.2, droite),
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Figure III.3.3 – Spectres mesure´s (symboles) et the´oriques (traits pleins) pour diffe´rents mode`les
de plane`tes analogues a` Jupiter.
les plane`tes a` 5 UA d’e´toiles solaires ne seront accessibles que pour des distances plus proches
que 7 pc, en supposant un temps d’inte´gration maximum de 200 h.
III.3.4 Neptunes
J’ai montre´ a` la section III.2.4 que la sensibilite´ de SPICES lui permettrait de de´tecter des
plane`tes ge´antes glace´es a` moins de 3 UA d’e´toiles G2. La table III.2.2 donne les valeurs des pa-
rame`tres analyse´s par Cahoy et al. (2010). La figure III.3.4 est similaire a` la figure III.3.2 mais
pour les mode`les de plane`tes analogues a` Neptune discute´s dans cette section. J’utilise cette
figure pour de´terminer les temps de pose mentionne´s ci-dessous. D’apre`s l’e´quation (III.3.3),
la distinction entre les pentes des spectres de plane`tes sans et avec nuages (0,8 et 2 UA res-
pectivement, voir le panneau en haut a` gauche de la figure III.3.5) requiert RSBr = 15 en
conside´rant toute la bande spectrale (table III.3.1). Pour une distance maximale de 4 pc (limite
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Figure III.3.4 – E´volution de RSBm en fonction du temps d’inte´gration pour des plane`tes
ge´antes glace´es de 1 RN.
de re´solution), SPICES atteint cette valeur en 50 h de pose. Comme pour les Jupiters, je conclus
que l’instrument pourrait analyser la diffusion Rayleigh pour toutes les Neptunes orbitant des
e´toiles analogues au Soleil a` moins de 4 pc (quelques unite´s seulement). Cette limitation est
impose´e par la re´solution instrumentale. Je trace les spectres mesure´s de ces deux plane`tes dans
le cas particulier d’une distance de 4 pc dans la figure III.3.5 (en haut a` gauche) ainsi que les
spectres the´oriques pour comparaison. Je mesure les diffe´rences spectrales pour des longueurs
d’onde infe´rieures a` 0,68 µm. Au-dela`, les mesures sont trop bruite´es pour pouvoir distinguer les
spectres.
Je teste maintenant les effets de la me´tallicite´ pour des valeurs de 10 et 30 fois la me´tallicite´
solaire. Je rappelle que ces valeurs sont celles e´tudie´es par Cahoy et al. (2010) (table III.2.2). De
meˆme que les Jupiters, le facteur d’enrichissement en me´tallicite´ a un effet sur tout le spectre
pour une se´paration de 0,8 UA, alors qu’il ne modifie que les bandes d’absorption pour une
se´paration de 2 UA (figure II.1.5, droite). Le crite`re sur le RSB vaut RSBr = 30 en conside´rant
tout le domaine de longueurs d’onde des spectres de plane`tes a` 0,8 UA (table III.3.1). Celui-ci
est atteint pour un temps de pose de 200 h a` 4 pc, la distance maximale a` laquelle la se´paration
e´toile-plane`te est re´solue par l’instrument. Les diffe´rences spectrales sont de´tecte´es aux longueurs
d’onde infe´rieures a` 0,65 µm (figure III.3.5, en haut a` droite). Pour un Neptune a` 2 UA, je trouve
RSBr = 25 dans les bandes d’absorption du me´thane, ce qui correspond a` un temps d’inte´gration
de 100 h pour une distance de 5 pc (table III.3.1 et figure III.3.5, en bas). L’enrichissement en
me´tallicite´ est effectivement mesure´ pour les bandes a` 0,62 et 0,66 µm ainsi que sur les bords
de la bande profonde a` 0,79 µm. En supposant un temps de pose maximal de 200 h, SPICES
pourrait analyser le spectre de toutes les ge´antes glace´es autour d’e´toiles de type solaire a` moins
de 6 pc.
III.3.5 Super-Terres
Je termine mon analyse des performances spectrome´triques de SPICES par les plane`tes les
plus difficiles a` de´tecter (section III.2.4), les super-Terres. En particulier, je m’inte´resse a` la
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Figure III.3.5 – Spectres mesure´s (symboles) et the´oriques (traits pleins) pour diffe´rents mode`les
de plane`tes analogues a` Neptune.
possibilite´ de mesurer la couverture nuageuse et le type de surface de plane`tes situe´es a` 1 UA
de leur e´toile. Il s’agit de la se´paration e´tudie´e par Stam (2008) (table III.2.3). Cette auteure
a mode´lise´ des spectres pour des plane`tes de composition homoge`ne en nuages et en surface
(plane`tes entie`rement couvertes de foreˆts ou d’oce´ans et avec ou sans nuages). Pour simuler des
spectres de plane`tes de composition he´te´roge`ne, je calcule une moyenne ponde´re´e des spectres
des mode`les homoge`nes. J’ai conside´re´ pour chacune de mes e´tudes trois spectres mode`les, par
exemple 0, 50 et 100% de nuages pour l’analyse correspondante. Je calcule alors le crite`re RSBr
en me basant sur les spectres avec des valeurs 100% et 50%. La figure III.3.6 repre´sente RSBm
en fonction du temps d’inte´gration pour les cas de plane`tes que je conside`re par la suite. La
distance maximale des plane`tes accessibles par SPICES est limite´e a` 5 pc par sa re´solution
angulaire (2 λ/D, table III.3.2). Par conse´quent, les re´sultats pre´sente´s ci-dessous concernent
quelques e´toiles G2.
La premie`re proprie´te´ que je teste est la couverture nuageuse pour un type de surface donne´
(foreˆt ou oce´an). Je conside`re d’abord une surface entie`rement couverte de foreˆts. En observant
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Figure III.3.6 – E´volution de RSBm en fonction du temps d’inte´gration pour des plane`tes
telluriques de 2,5 RT couvertes entie`rement de foreˆts a` une se´paration de 1 UA d’une e´toile G2.
les spectres mode`les trace´s en trait plein dans le panneau en haut a` gauche de la figure III.3.7
pour des couvertures en nuages de 100% et 50%, je note que les effets de ceux-ci sont plus
marque´s aux longueurs d’onde courtes, a` cause de la forte re´flectance de la ve´ge´tation au-dela`
de 0,7 µm (le rougissement, section II.1.2.1.2). Pour mesurer les diffe´rences spectrales entre
des couvertures nuageuses de 0, 50 et 100% a` un niveau dix fois supe´rieur au bruit, je trouve
RSBr = 25 sur cette partie du spectre (table III.3.1). SPICES satisfait cette contrainte pour
une distance de 5 pc en un temps d’exposition de 150 h (figure III.3.7, en haut a` gauche). Je
rappelle que RSBm = 25 pour le spectre de la plane`te la plus brillante, qui est celle entie`rement
couverte de nuages. RSBm est plus faible pour la plane`te a` moitie´ couverte de nuages et celle sans
nuages (17 et 9 respectivement). Malgre´ tout, les bandes d’absorption du dioxyge`ne (0,76 µm)
et de l’eau (0,72 et 0,82 µm) sont bien mesure´es quelle que soit la couverture nuageuse (RSBm
> 5 et > 15 respectivement). La bande d’absorption large de l’ozone a` 0,6 µm (la bande de
Chappuis) n’est mesurable que si la couverture en nuages est grande (& 50%, RSBm ∼ 23). En
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III.3.5. Super-Terres
Figure III.3.7 – Spectres mesure´s (symboles) et the´oriques (traits pleins) pour diffe´rents mode`les
de super-Terres de 2,5 RT.
supposant maintenant une surface couverte par un oce´an et les spectres avec 100% et 50% de
nuages (figure II.1.6, droite), je constate que les effets des nuages de´pendent peu de la longueur
d’onde sur tout le domaine spectral, a` cause du faible albe´do de l’oce´an. Je trouve RSBr = 25
(table III.3.1) et je m’attends a` trouver un temps de pose similaire au cas de la surface couverte
de foreˆts. La raison est que les spectres des plane`tes entie`rement nuageuses sont quasiment
identiques quelle que soit la surface sous-jacente (figure II.1.6, droite). Ainsi, toutes les super-
Terres a` 1 UA se´pare´es par l’instrument pourront eˆtre e´tudie´es.
La deuxie`me proprie´te´ que j’analyse est la signature spectrale du type de surface en fonction
du pourcentage de nuages. Quelle que soit la couverture nuageuse, je note que cette signature est
plus marque´e dans le domaine des grandes longueurs d’onde (figure II.1.6, droite). Cependant,
les diffe´rences spectrales sont plus importantes quand la couverture nuageuse est partielle. Je
conside`re trois cas ge´ne´riques de plane`te : la premie`re couverte de foreˆts sur toute sa surface, la
deuxie`me compose´e d’un me´lange e´gal de foreˆts et d’oce´ans, et la troisie`me couverte d’un oce´an
sur toute sa surface. Pour le cas de plane`tes sans nuages, l’application du crite`re de l’e´qua-
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tion (III.3.3) donne RSBr = 12 sur le spectre de la plane`te entie`rement couverte de ve´ge´tation
(table III.3.1). RSBm est supe´rieur a` 12 en un temps de pose de 200 h pour le cas le plus de´-
favorable d’une plane`te a` 5 pc (figure III.3.7, en haut a` droite). Ainsi, toutes les super-Terres
a` 1 UA d’une e´toile de type solaire re´solues par SPICES sont accessibles a` la caracte´risation.
Pour les plane`tes a` moitie´ couvertes de nuages, les effets de surface sont plus difficiles a` mesurer
et requiert RSBr = 30 (table III.3.1). Le temps d’inte´gration de´passe la limite maximale de
200 h pour une cible a` 5 pc, restreignant l’e´chantillon des plane`tes a` 4 pc (figure III.3.7, en bas).
Les bandes d’absorption de l’eau et de l’oxyge`ne mole´culaire ainsi que le rougissement peuvent
encore eˆtre de´tecte´es (RSBm > 21, 11 et 26 respectivement). Pour une couverture totale en
nuages, l’identification du type de surface est de´finitivement exclue pour SPICES, car ceci de-
mande RSBr = 220 (table III.3.1), une performance hors de porte´e d’un petit te´lescope de 1,5 m
de diame`tre en un temps d’exposition re´aliste (figure III.3.6, en haut a` gauche). Dans le cas tre`s
favorable d’une e´toile solaire a` 2 pc (α Centauri A est le seul astre connu), l’instrument atteint
RSBm ∼110 en 200 h. Ceci permet de se´parer les cas extreˆmes de deux plane`tes comple`tement
couvertes de foreˆts pour l’une et d’oce´ans pour l’autre.
De cette e´tude sur les capacite´s de SPICES a` mesurer diffe´rentes proprie´te´s de plane`tes
en orbite autour d’e´toiles analogues au Soleil a` partir du spectre, je conclus qu’un RSB d’au
moins 30 sur les mesures de l’instrument est ne´cessaire pour analyser la diffusion Rayleigh et la
me´tallicite´ de plane`tes ge´antes gazeuses et glace´es ainsi que la couverture nuageuse et le type
de surface de plane`tes rocheuses. J’ai restreint mon analyse aux e´toiles G2, car il s’agit du type
stellaire suppose´ dans la mode´lisation des spectres. Dans le chapitre suivant, je de´termine les
limites de sensibilite´ de SPICES en termes de rayon minimum et de distance maximale des
plane`tes caracte´risables pour tous les types stellaires. Ceci me permet d’estimer un ordre de
grandeur du nombre de cibles potentielles pour la mission.
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Cibles potentielles
Dans le chapitre III.3, j’ai de´termine´ des crite`res pour la mesure de proprie´te´s plane´taires a`
partir du spectre dans le cas de plane`tes de rayon fixe´ en orbite autour d’e´toiles de type solaire.
J’e´tends maintenant cette analyse a` d’autres valeurs du rayon et type stellaire. Je de´cris brie`-
vement d’abord les hypothe`ses que j’utilise pour cette e´tude (section III.4.1), puis je discute les
limites de sensibilite´ en rayon-distance pour tous les cas de plane`tes traite´s dans le chapitre pre´-
ce´dent pour plusieurs types stellaires (section III.4.2). Enfin, je re´sume l’ensemble des re´sultats
obtenus dans une table, et je de´termine un ordre de grandeur du nombre de cibles potentielles
pour SPICES (section III.4.3).
III.4.1 Hypothe`ses de travail
Comme je l’ai explique´ au paragraphe III.3.1, les RSBr donne´s dans la table III.3.1 sont
calcule´s pour les spectres qui ont le contraste le plus favorable : les Jupiters de me´tallicite´
solaire, les Neptunes de dix fois la me´tallicite´ solaire et les Terres comple`tement couvertes de
foreˆts avec 0, 50 et 100% de nuages. Les mode`les d’atmosphe`res ayant e´te´ calcule´s pour une seule
valeur de rayon plane´taire, je fais l’hypothe`se que les structure et composition atmosphe´riques
restent les meˆmes pour toutes les gammes de rayon que je conside`re et, par conse´quent, que le
flux re´fle´chi par les plane`tes suit une loi en carre´ du rayon. Je suppose les valeurs de RSBr de la
table III.3.1 et un temps de pose maximal de 200 h. Je me`ne l’e´tude pour trois types stellaires
(G2, A0 et M0) et toutes les se´parations e´toile-plane`te (0,8, 2, 5 et 10 UA pour les plane`tes
ge´antes et 1 UA pour les Terres). Je rappelle que ces valeurs de se´paration ont e´te´ calcule´es
en supposant une e´toile hoˆte de type solaire et que les valeurs correspondant au cas des e´toiles
A0 et M0 sont indique´es dans la table III.2.4. Enfin, je de´cris mes hypothe`ses sur les rayons
plane´taires :
– Rp ≤ 2,5 RT pour les Terres (Mp < 10 MT dans la relation masse-rayon de Grasset et al.
2009) (voir le graphique de gauche de la figure III.4.1).
– 0,5 RN ≤ Rp ≤ 1,5 RN soit 2 RT ≤ Rp ≤ 6 RT pour les Neptunes. La limite infe´rieure
est le rayon correspondant a` la masse maximale que je suppose pour les Terres. La limite
supe´rieure est le rayon pour la masse maximale des Neptunes 30 MT dans la relation
masse-rayon de Fortney et al. (2007) (voir le graphique de droite de la figure III.4.1).
– 0,5 RJ ≤ Rp ≤ 1,1 RJ soit 5,5 RT ≤ Rp ≤ 12,5 RT pour les Jupiters. J’ai calcule´ la valeur de
la borne infe´rieure pour la masse maximale des Neptunes. La valeur de la borne supe´rieure
est le rayon maximum d’une plane`te de 4,5 Ga a` une se´paration de 1 UA (Fortney et al.
2007). Je note que la me´thode des transits trouve des plane`tes avec des rayons plus grands
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Figure III.4.1 – Relations masse-rayon pour des plane`tes rocheuses et ge´antes. Gauche : Dia-
gramme masse-rayon de plane`tes de masse comprise entre 1 et 100 MT pour diffe´rentes composi-
tions (indique´es par l’e´tiquette des courbes) et diffe´rents travaux (indique´s par le style de ligne).
Les positions de Saturne, Uranus, Neptune et GJ 436 b sont montre´es par des cercles. Droite :
Diagramme masse-rayon pour des plane`tes ge´antes d’aˆge 4,5 Ga pour diffe´rentes valeurs de la
masse du cœur rocheux exprime´es en MT (ensembles de courbes partant du meˆme point sur la
courbe noire) et de se´parations autour d’une e´toile de type solaire (indique´es par le code couleur).
La courbe noire correspond a` une plane`te compose´e de 50% de glaces et 50% de roches et enrichie
a` 100% en e´le´ment lourds. Les courbes ne rejoignant pas la courbe noire sont calcule´es pour des
plane`tes sans cœur rocheux. Les symboles marquent la position des plane`tes du syste`me solaire
(cercles) et de quelques plane`tes observe´es par la me´thode des transits (losanges). Pour un aˆge
et une masse de la plane`te fixe´s, le rayon de´pend de la composition chimique, de la masse du
cœur et de la se´paration a` l’e´toile. En mesurant la composition chimique des plane`tes, SPICES
pourrait aider a` contraindre leur rayon. Figures extraites de Grasset et al. (2009) et Fortney
et al. (2007).
(jusqu’a` 1,8 RJ, section I.1.3.3), mais ces plane`tes sont tre`s proches de leur e´toile. Leur
rayon anormalement grand (si on ne conside`re que la radiation stellaire) pourrait eˆtre
explique´ par des me´canismes physiques supple´mentaires (Fortney et al. 2010).
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III.4.2. Limites de sensibilite´
Avant d’analyser les limites en sensibilite´ de SPICES, je reviens sur le proble`me de la de´-
termination du rayon des exoplane`tes. La plupart des techniques de de´tection (vitesses radiales,
microlentilles gravitationnelles, astrome´trie) donne une mesure de la masse 45 (section I.1.2.1).
Seule la me´thode des transits permet une mesure directe du rayon, si le rayon de l’e´toile est connu
(section I.1.2.1.5). Or, en observant les diagrammes masse-rayon the´oriques de la figure III.4.1,
je constate qu’a` une masse donne´e correspondent plusieurs types de plane`te (ge´ante gazeuse,
ge´ante glace´e, rocheuse) selon la composition mais aussi la se´paration a` l’e´toile et la masse du
cœur rocheux (pour les ge´antes). Pour les plane`tes de´couvertes par imagerie uniquement, ce pro-
ble`me est encore plus critique, car on ne connaˆıt ni le rayon ni la masse a` partir des observations.
Ces parame`tres sont ge´ne´ralement estime´s a` partir de mode`les d’e´volution (Burrows et al. 1997;
Chabrier et al. 2000; Baraffe et al. 2003). Cependant, cette estimation requiert la connaissance
de l’aˆge de l’e´toile, or cette grandeur est particulie`rement difficile a` e´valuer. En pratique, plu-
sieurs me´thodes sont confronte´es (Zuckerman & Song 2004). De plus, les mode`les d’e´volution ne
sont pas tre`s bien e´talonne´s aux aˆges tre`s jeunes (<10 Ma) et ne tiennent pas compte du mode`le
de formation des plane`tes par accre´tion du cœur (section I.2.3.1). Cependant, la majorite´ des
syste`mes plane´taires qu’observera SPICES sont vieux (quelques Ga), donc les valeurs de masses
de plane`tes de´termine´es a` partir des mode`les d’e´volution seront moins sensibles a` ce parame`tre.
Un avantage de l’utilisation des mode`les d’e´volution pour estimer les parame`tres physiques d’une
plane`te est que cette me´thode est moins de´pendante des hypothe`ses du mode`le d’atmosphe`re
(physique des nuages, de´se´quilibre chimique), comme l’est l’ajustement de spectres synthe´tiques
a` un spectre mesure´. Pour les plane`tes de HR 8799 par exemple, les mode`les e´volutifs pre´disent
des rayons de 1,1–1,3 RJ, alors que l’ajustement de spectres synthe´tiques donne des rayons de
quelques dizie`mes de celui de Jupiter (Marois et al. 2008b). Dans le cas de SPICES, les cibles
auront e´te´ de´tecte´es au pre´alable par vitesses radiales et astrome´trie donc on connaˆıtra la masse
avec une bonne pre´cision. Toutefois, le rayon restera inconnu, or sa de´termination a priori semble
ne´cessaire au vu des de´ge´ne´rescences spectrales avec la me´tallicite´ et la couverture nuageuse (sec-
tions III.3.3 et III.3.5). Un moyen est les diagrammes masse-rayon the´oriques (figure III.4.1),
mais ces derniers manquent d’observations de plane`tes a` longue pe´riode orbitale de rayon connu
pour les e´talonner. A` part les plane`tes du syste`me solaire, les plane`tes dont le rayon est connu
viennent des transits, qui ont des se´parations limite´es (.1 UA).
III.4.2 Limites de sensibilite´
La figure III.4.2 montre le rayon plane´taire minimum (en unite´s de RT) pour lequel SPICES
est capable de caracte´riser la me´tallicite´ de plane`tes ge´antes et les couvertures en nuage et surface
de plane`tes rocheuses.
Pour les e´toiles de type G2 (en haut a` gauche), SPICES peut caracte´riser des Jupiters avec
le rayon limite infe´rieur que j’ai suppose´ (5,5 RT) a` des se´parations de 0,8 et 2 UA pour toutes
les cibles a` moins de 4 et 10 pc respectivement (limite impose´e par la re´solution angulaire de
l’instrument). Pour un Jupiter a` 5 UA, le rayon limite supe´rieur (12,5 RT) est atteint a` une
distance de 8,5 pc, puis le rayon minimum de´croˆıt de fac¸on line´aire vers les courtes distances
jusqu’a` une valeur de 8 RT a` 4 pc. Ce comportement correspond a` celui attendu, car j’ai suppose´
que le flux re´fle´chi des plane`tes est proportionnel au carre´ du rapport de leur rayon a` leur
distance. Les de´viations par rapport a` la line´arite´ observe´es aux courtes distances sont dues a`
un bruit de speckles de plus en plus important. En effet, quand la distance a` la Terre du syste`me
e´toile-plane`te diminue, sa se´paration angulaire augmente ainsi que le niveau du bruit de speckles,
45. Pour les vitesses radiales, il s’agit d’une valeur minimale.
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Figure III.4.2 – Rayon minimal des plane`tes caracte´risables (12 ≤ RSBm ≤ 30, table III.3.1)
par SPICES pour des e´toiles de type G2 (en haut a` gauche), A0 (en haut a` droite) et M0 (en
bas). Les couleurs indiquent le type de plane`tes (rouge pour les Jupiters, bleu pour les Neptunes
et noir pour les Terres) et le style de ligne le mode`le (se´paration pour les ge´antes et couverture
en nuage pour les Terres). J’ai le´ge`rement de´cale´ les courbes pour les Jupiters a` 0,8 UA (en haut
a` gauche) et 0,6 UA (en bas) pour plus de clarte´. Les limites aux grandes distances de l’e´toile
des courbes sont fixe´es soit par la re´solution angulaire instrumentale soit par le rayon plane´taire
maximum (2,5, 6 et 12,5 RT pour les Terres, Neptunes et Jupiters respectivement).
en particulier vers les bords de la zone de correction du MD (figure III.2.2). Pour les plane`tes
analogues a` Neptune, le rayon minimum croˆıt line´airement avec la distance de 2 a` 4 RT pour une
se´paration de 0,8 UA (limite due a` la re´solution angulaire) et de 2 a` 6 RT pour une se´paration
de 2 UA (limite due au rayon maximum). Enfin, SPICES peut analyser des plane`tes rocheuses
avec et sans nuages a` 1 UA jusqu’a` 5 pc (limite de re´solution) et est potentiellement sensible a`
des plane`tes de taille similaire a` la Terre autour de l’e´toile α Centauri A (distance ∼1,3 pc).
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III.4.3. Re´sume´ et conclusion
Je m’inte´resse maintenant aux e´toiles de type A0 (en haut a` droite). Parmi tous les mode`les
de plane`tes que je conside`re, seul le Jupiter sans nuages (4,2 UA, table III.2.4) est mesurable
par SPICES. Toutefois, comme je l’ai remarque´ au paragraphe III.2.4, les se´parations plane´taires
e´tudie´es par Cahoy et al. (2010) sont limite´es et ne permettent pas d’avoir de mode`les pour des
se´parations infe´rieures a` 4 UA. Une plane`te a` 4,2 UA est se´pare´e angulairement de son e´toile pour
des distances infe´rieures a` 21 pc, mais la limitation sur le rayon supe´rieur restreint l’intervalle de
distance a` 17 pc. La courbe du rayon plane´taire minimum de´tectable en fonction de la distance
suit une loi line´aire pour un intervalle compris entre 9 et 17 pc. Pour des distances plus proches,
le bruit de lecture du de´tecteur limite la sensibilite´ de l’instrument a` des rayons supe´rieurs a`
6,5 RT.
Je termine mon analyse par les e´toiles de type M0 (en bas). Je note d’abord que les plane`tes
ge´antes sans nuages (0,24 UA, table III.2.4) sont inobservables par SPICES, a` cause de la
re´solution angulaire. En effet, une telle se´paration ne serait re´solue que pour des distances
infe´rieures a` 1,2 pc, or l’e´toile la plus proche du Soleil (Proxima Centauri) est a` 1,3 pc. Pour les
Jupiters a` 0,6 et 1,5 UA (table III.2.4), je de´termine que l’instrument peut analyser les objets
les plus petits (5,5 RT) jusqu’a` 3 et 4 pc respectivement (la premie`re distance est fixe´e par la
re´solution angulaire). Le rayon maximum (∼12 RT) est atteint a` des distances de 7,5 et 4 pc
pour des se´parations de 1,5 et 3 UA respectivement. Dans le cas d’une plane`te a` 3 UA, le rayon
plane´taire minimum e´volue line´airement jusqu’a` sa valeur maximale entre 1,3 et 4 pc. Pour
les Neptunes, SPICES est sensible aux objets les plus petits a` une se´paration de 0,6 UA ainsi
qu’aux plane`tes se´pare´es de 1,5 UA de leur e´toile pour des distances infe´rieures a` 3 pc (limite
en re´solution pour le premier cas et limite en rayon pour le deuxie`me cas). Quant aux plane`tes
telluriques, je dois faire une extrapolation du mode`le de Stam (2008), calcule´ a` une se´paration
de 1 UA d’une e´toile de type solaire, car la se´paration de luminosite´ e´quivalente (0,3 UA) n’est
re´solue par l’instrument que pour les syste`mes plane´taires plus proches que 1,5 pc. Cependant,
j’ai montre´ au paragraphe III.2.4 que les contrastes des plane`tes en orbite autour d’e´toiles M sont
plus favorables, a` cause de la luminosite´ stellaire plus faible que pour les e´toiles analogues au
Soleil. Par conse´quent, j’extrapole le mode`le a` 0,3 UA a` une se´paration de 0,6 UA en utilisant une
loi inversement proportionnelle au carre´ pour le flux. Bien que non rigoureuse, cette hypothe`se
permet d’avoir une estimation de la sensibilite´ instrumentale pour un des objectifs scientifiques
les plus difficiles de la mission. Cette hypothe`se faite, je trouve que SPICES peut caracte´riser
des plane`tes rocheuses de rayon 1–2,5 RT a` moins de 3 pc (limite de re´solution).
III.4.3 Re´sume´ et conclusion
La table III.4.1 synthe´tise l’ensemble des re´sultats de´taille´s dans la section pre´ce´dente en
termes d’intervalle de se´paration e´toile-plane`te a, de distance de l’e´toile d et de rayon plane´-
taire Rp des cibles potentiellement caracte´risables spectralement. La se´paration e´toile-plane`te
minimale accessible de´pend de plusieurs parame`tres, a` savoir la re´solution angulaire de l’instru-
ment, la distance de l’e´toile du type conside´re´ la plus proche et l’albe´do de la plane`te observe´e.
Pour mener cette e´tude, j’ai utilise´ des spectres mode`les calcule´s pour des valeurs discre`tes de
se´paration plane´taire et un type d’e´toile. En particulier, je ne dispose pas de mode`les pour des
se´parations plus proches que 0,8 UA pour une e´toile G2, ce qui m’empeˆche notamment de traiter
le cas de plane`tes a` moins de 4 UA d’une e´toile A0. Je ne peux donc pas de´terminer de limite
infe´rieure pre´cise pour la se´paration plane´taire. Ne´anmoins, je donne la valeur correspondant a`
la limitation de la re´solution angulaire pour l’e´toile du type spectral conside´re´ la plus proche.
Pour les intervalles de distance de l’e´toile, la limite infe´rieure est impose´e soit par la distance de
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III.4.3. Re´sume´ et conclusion
l’e´toile la plus proche pour le type spectral conside´re´, soit par la distance en-dessous de laquelle
la luminosite´ de la plane`te devient infe´rieure a` l’intensite´ du bruit de speckles. Je rappelle que la
se´paration physique correspondant au bord de la zone de correction du MD diminue quand la
distance de l’e´toile diminue (figure III.2.6). Quant a` la limite supe´rieure, il s’agit de la distance
maximale soit pour laquelle la se´paration de la plane`te est re´solue, soit au-dela` de laquelle le
signal de la plane`te est plus faible que le bruit de photon.
J’ai e´tudie´ dans ce chapitre les performances en spectrome´trie de la mission SPICES pour
des plane`tes en orbite autour d’e´toiles de type G2, A0 et M0 en fonction du rayon minimum
et de la distance maximale accessibles a` l’instrument. Les re´sultats que j’ai obtenus sont tre`s
encourageants. Pour une e´toile analogue au Soleil, SPICES pourrait analyser l’enrichissement
en me´tallicite´ de l’atmosphe`re de Jupiters et de Neptunes jusqu’a` des distances de 10 et 6 pc
respectivement. De plus, il pourrait contraindre la couverture nuageuse et le type de surface de
super-Terres dans la zone habitable (∼ 1 UA) pour des e´toiles G2 plus proches que 5 pc. Pour
des e´toiles de type A0, la sensibilite´ de l’instrument lui permet de mesurer la diffusion Rayleigh
et la me´tallicite´ de l’atmosphe`re sans nuages de Jupiters pour des distances infe´rieures a` 17 pc.
Enfin, pour des e´toiles M0, des Jupiters et des Neptunes couverts de nuages a` moins de 7,5 et
3 pc respectivement seraient accessibles, ainsi que des super-Terres plus e´loigne´es que la zone
habitable (0,3 UA ≤ a ≤ 0,6 UA) a` moins de 3 pc. En utilisant ces re´sultats dans la base de
donne´es SIMBAD du Centre de Donne´es Astronomiques de Strasbourg 46, je de´termine un ordre
de grandeur du nombre de syste`mes plane´taires potentiellement caracte´risables par SPICES de
300.
Un autre point important est que j’ai montre´ que les cibles optimales de SPICES seraient a`
des se´parations comprises entre 0,8–2 UA (au pas de la grille des spectres mode`les pre`s). Pour
ces cas, la limitation fondamentale pour le nombre de cibles n’est pas le bruit de photon mais
la re´solution angulaire. Le choix du diame`tre de l’instrument e´tait ante´rieur a` mon travail et
re´sultait d’un compromis entre les objectifs scientifiques et le budget alloue´ a` une mission de
classe M. Une solution pour limiter l’impact de la re´solution angulaire sur les performances de
SPICES serait d’augmenter le diame`tre du te´lescope (2,5–3 m de diame`tre). Une telle mission
aurait un couˆt (temps pour les de´veloppements technologiques et leur qualification pour le spa-
tial) qui de´passerait le cadre budge´taire d’une mission M, mais elle pourrait eˆtre propose´e en
mission de taille L.
L’analyse que j’ai mene´e pour SPICES est aussi applicable aux autre projets de coronographes
spatiaux a` l’e´tude (Levine et al. 2009; Trauger et al. 2010; Guyon et al. 2010b). En effet, a` ma
connaissance, il n’existait pas d’analyse approfondie des performances spectro-photome´triques
sur la mesure des proprie´te´s plane´taires de tels instruments avant mon travail. En particulier,
une e´tude similaire pour le projet TPF-C (miroir de 8 m× 3,5 m, Levine et al. 2009) permettrait
d’e´valuer le gain en :
– nombre de plane`tes caracte´risables, graˆce a` une meilleure re´solution angulaire et un te´les-
cope plus grand ;
– sensibilite´ de mesure, graˆce a` un te´lescope plus grand, moins sensible aux contributions de
la lumie`re zodiacale et de l’intensite´ des exodisques (Traub & Oppenheimer 2010).
Parmi les pistes de recherche future, il y a l’affinement du code de simulation instrumentale,
avec l’imple´mentation d’un mode`le re´aliste de propagation de la lumie`re avec la librairie PRO-
PER (Krist 2007), de l’estimation des aberrations du front d’onde par la SCC 47 et d’un code
46. http://simbad.u-strasbg.fr.
47. Johan Mazoyer, qui fait sa the`se sur la SCC, a commence´ a` travailler sur ces aspects.
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de simulation d’un IFS (Mesa et al. 2011). Une autre piste est de mener une e´tude similaire a`
celle que j’ai mene´e pour l’analyse spectroscopique des plane`tes afin d’e´valuer les performances
de SPICES a` mesurer le degre´ de polarisation des plane`tes, a` partir par exemple des mode`les de
Stam et al. (2004); Stam (2008), et les proprie´te´s morphologiques et microphysiques des disques
circumstellaires.
L’e´valuation des performances scientifiques d’un instrument est de´pendante des spectres mo-
de`les disponibles. Dans le cas de SPICES, j’ai utilise´ des mode`les de spectres plane´taires en
lumie`re re´fle´chie calcule´s pour quelques points de l’espace des parame`tres (masse, rayon, se´para-
tion, me´tallicite´, type de surface, couverture nuageuse, type stellaire). Au-dela` de la proposition
SPICES, une estimation rigoureuse des performances d’un instrument quel qu’il soit requiert des
grilles de spectres mode`les. Ainsi pour les instruments SPHERE, GPI, HiCIAO sur les te´lescopes
au sol (section I.2.3.1), des travaux intensifs de mode´lisation de spectres de plane`tes joviennes
jeunes ont e´te´ mene´s depuis une quinzaine d’anne´es (Burrows et al. 1997; Chabrier et al. 2000;
Allard et al. 2001; Burrows et al. 2006; Fortney et al. 2008). Toutefois, le code de simulation
MEHICI est disponible pour re´aliser des e´tudes avec d’autres spectres mode`les de plane`tes.
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The most exciting phrase to hear in science,
the one that heralds new discoveries, is not
“ Eureka ! ” (I found it !) but rather, “ hmm....
that’s funny... ”
Isaac Asimov
Quatrie`me partie
Imagerie d’exoplane`tes depuis le sol :
Analyse de donne´es obtenues avec le
mode FQPM+SDI+ADI de
l’instrument VLT/NaCo
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Dans cette partie, je de´taille un travail de re´duction de donne´es d’imagerie a` haut contraste
que j’ai mene´ dans les derniers mois de ma the`se. J’ai effectue´ une partie de ce travail en
paralle`le du stage de Master 2 de Me´lody Sylvestre, dont j’ai participe´ a` l’encadrement. Ces
donne´es ont e´te´ acquises avec la came´ra d’optique adaptative NaCo (contraction de NAOS
(Nasmyth Adaptive Optics System) et de CONICA (COude Near Infrared CAmera), Rousset
et al. 2003; Lenzen et al. 2003) en 2010–2011. J’ai participe´ aux deux nuits observations mene´es
en de´cembre 2010. L’objectif du programme d’observation est double : rechercher des exoplane`tes
ge´antes gazeuses jeunes plus froides que 1300 K a` des se´parations aussi proches que 5–10 UA et
pre´parer l’exploitation de l’instrument SPHERE, dont la mise en service est pre´vue au printemps
2013 (Beuzit et al. 2008, 2012). Apre`s avoir de´crit les objectifs scientifiques du programme
d’observation et les donne´es (chapitre IV.1), j’explique les diffe´rentes e´tapes de la re´duction des
donne´es (chapitre IV.2). Finalement, j’analyse les performances du programme d’observation
dans le chapitre IV.3.
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Chapitre IV.1
L’instrument VLT/NaCo et le
programme d’observation
Je pre´sente dans ce chapitre l’instrument NaCo (section IV.1.1), que nous avons utilise´ pour
nos observations, le contexte et la motivation du programme de recherche (sections IV.1.2 et
IV.1.3) ainsi que les caracte´ristiques des e´toiles observe´es et des conditions d’observation (sec-
tion IV.1.4). Les donne´es ont e´te´ obtenues en aouˆt et de´cembre 2010 (4 nuits) et en octobre
2011 (3 h). Elles consistent en l’observation d’une quinzaine d’e´toiles jeunes en coronographie
couple´e a` l’imagerie diffe´rentielle spectrale et angulaire. Les e´toiles ont e´te´ se´lectionne´es dans
le catalogue de SPHERE, un instrument de´die´ a` l’analyse d’exoplane`tes joviennes qui sera mis
en service au VLT au printemps 2013. Les techniques employe´es pendant notre programme
de recherche sont identiques a` celles du principal mode d’observation de cet instrument. Nos
observations constituent donc un test sur le ciel de la strate´gie observationnelle pre´vue pour
SPHERE.
IV.1.1 L’instrument VLT/NaCo
L’instrument NaCo est l’association du syste`me d’optique adaptative NAOS (Nasmyth 48
Adaptive Optics System, Rousset et al. 2003) et du de´tecteur infrarouge CONICA (COude Near
Infrared CAmera 49, Lenzen et al. 2003). Il a e´te´ installe´ sur le te´lescope Yepun 50 du VLT en
Novembre 2001. Il s’agit d’un instrument multimode (imagerie, coronographie, imagerie diffe´-
rentielle spectrale, spectroscopie, polarime´trie, interfe´rome´trie a` pupille dilue´e) avec diffe´rents
de´tecteurs (pixels de 13, 17, 27 et 54 mas), filtres (a` bandes spectrales large et e´troite) et configu-
rations (mode cube pour l’imagerie, mode pupille fixe par rapport au de´tecteur pour l’imagerie
diffe´rentielle angulaire) observant aux longueurs d’onde 1–5 µm. NAOS est compose´ d’un miroir
pivotant sur deux axes pour la correction des erreurs de basculement, d’un miroir de´formable
de 185 actuateurs dispose´s sur une matrice carre´e, de deux analyseurs de surface d’onde de type
48. Dans un foyer Nasmyth, un miroir tertiaire est ajoute´ pour renvoyer le faisceau lumineux re´fle´chi par le
miroir secondaire vers une plate-forme mobile en azimut supportant les instruments. Cette plate-forme est donc
partiellement de´couple´e du te´lescope et un rotateur de champ compense la rotation diffe´rentielle entre le te´lescope
et les instruments. Ne´anmoins, un foyer Nasmyth permet d’accueillir des instruments plus volumineux qu’un foyer
Cassegrain.
49. A` l’origine, ce de´tecteur devait eˆtre installe´e au foyer coude´ du te´lescope. Par la suite, le foyer coude´ a e´te´
attribue´ aux observations interfe´rome´triques. Le concept de CONICA a alors e´te´ modifie´ pour l’adapter au foyer
Nasmyth.
50. Ve´nus dans la langue des Indiens Mapuches.
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Figure IV.1.1 – Photographies personnelles de trois des quatre te´lescopes du VLT et du te´lescope
VST (gauche) et de l’inte´rieur de la coupole du te´lescope Yepun (droite).
Shack-Hartmann ope´rant dans le visible (0,45–1 µm) et dans l’infrarouge proche (0,8–2,5 µm),
de trois lames dichro¨ıques et de deux se´parateurs de faisceau. Il fournit des images limite´es par
la diffraction pour des longueurs plus grandes que 2,2 µm (bande spectrale Ks).
Cet instrument a permis ou contribue´ a` des de´couvertes majeures, telles que la mise en
e´vidence d’un trou noir au centre de notre galaxie par l’analyse du mouvement d’e´toiles en
orbite (Scho¨del et al. 2002), la premie`re image d’un objet de masse plane´taire (Chauvin et al.
2004), l’observation du premier aste´ro¨ıde triple (Marchis et al. 2005), la de´tection d’une plane`te
autour de l’e´toile β Pictoris (Lagrange et al. 2009, 2010b), l’observation d’e´jections de masses
de gaz par l’e´toile Be´telgeuse (Kervella et al. 2009) et la possible de´tection d’un objet de masse
substellaire en formation dans le disque entourant l’e´toile T Chamaeleontis (Hue´lamo et al.
2011).
IV.1.2 Recherche de plane`tes ge´antes de tempe´rature ≤1300 K
a` des se´parations ≥5–10 UA
La motivation de ce programme d’observation est la suivante. Les mesures de vitesses radiales
sugge`rent une population importante de plane`tes ge´antes a` des se´parations plus lointaines que
5 UA, avec d’une part la pre´sence de re´sidus a` longue pe´riode temporelle dans un grand nombre
de jeux de donne´es, et d’autre part la forme plate de la distribution en se´paration des plane`tes
de´tecte´es (Udry & Santos 2007). De plus, de nombreux disques circumstellaires montrent des
structures qui pourraient s’expliquer par la perturbation gravitationnelle d’une ou plusieurs
plane`tes (gauchissement, spirales, de´calage du centre du disque par rapport a` l’e´toile, profil
d’intensite´ non syme´trique, par exemple Mouillet et al. 1997; Clampin et al. 2003; Kalas et al.
2005; Schneider et al. 2005; Buenzli et al. 2010). L’imagerie directe a permis jusqu’a` maintenant
la de´tection d’objets de masse plane´taire dans des conditions tre`s favorables (chapitre I.2) :
objets jeunes (moins de quelques centaines de Ma), massifs (de quelques a` une vingtaine de MJ)
et/ou a` grande se´paration orbitale (quelques dizaines d’UA). En paralle`le, plusieurs programmes
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d’observation ont observe´ chacun quelques dizaines d’e´toiles jeunes a` des niveaux de contraste
de 10−4–10−6 a` 1–2′′ (Biller et al. 2007; Lafrenie`re et al. 2007b; Chauvin et al. 2010). Les non-
de´tections de ces programmes permettent de contraindre la fre´quence d’occurrence des plane`tes
ge´antes en fonction de la se´paration orbitale et de la masse.
L’objectif de notre programme d’observation est de combiner plusieurs techniques d’imagerie
a` haut contraste (coronographie de phase, imagerie diffe´rentielle angulaire, imagerie diffe´rentielle
spectrale) avec un e´chantillon se´lectionne´ d’une quinzaine d’e´toiles jeunes (≤200 Ma) et proches
du Soleil (≤25 pc) pour chercher des plane`tes plus froides que 1300 K a` des se´parations aussi
petites que 5 UA. A` ces tempe´ratures effectives, les mode`les d’e´volution pre´disent l’apparition de
bandes d’absorption du me´thane, en particulier dans la bande H a` 1,625 µm (Burrows et al. 1997;
Chabrier et al. 2000). Cette caracte´ristique propre a` ces objets peut eˆtre utilise´e pour les discri-
miner des speckles de l’e´toile graˆce a` l’imagerie diffe´rentielle spectrale (voir paragraphe I.2.2.2.1).
L’inte´reˆt de combiner les techniques d’imagerie diffe´rentielle spectrale et angulaire (respec-
tivement Spectral Differential Imaging ou SDI et Angular Differential Imaging ou ADI, Racine
et al. 1999; Marois et al. 2006a) avec le coronographe de phase a` quatre quadrants (Rouan et al.
2000) est le suivant. Un coronographe atte´nue le bruit de photon stellaire susceptible de masquer
des compagnons faibles. Le coronographe de phase a` quatre quadrants permet de rechercher des
compagnons a` des se´parations plus petites qu’avec le coronographe de Lyot classique (≥0,35′′,
pour le masque le plus petit disponible dans NaCo). Le coronographe de phase a` quatre qua-
drants de NaCo est monochromatique et optimise´ pour la bande H. Cependant, Boccaletti et al.
(2004) ont montre´ que la chromaticite´ des coronographes a` quatre quadrants n’est pas une li-
mitation fondamentale pour les observations avec cet instrument. Le contraste dans les images
obtenues avec un syste`me d’optique adaptative est limite´ par des re´sidus stellaires dynamiques et
des re´sidus stellaires quasi statiques (Marois et al. 2006a). Les premiers sont lie´s aux variations
de la correction de l’optique adaptative et ont donc un temps de vie de l’ordre de la dizaine
de millisecondes. Ceux-ci vont se moyenner sur des poses de typiquement quelques secondes
et cre´er un fond continu (donc du bruit de photon). Les seconds sont dus aux aberrations des
optiques du te´lescope. Leur temps caracte´ristique peut varier de quelques minutes a` quelques
heures. Les speckles quasi statiques ne se moyennent pas avec le temps d’inte´gration et limitent
par conse´quent le niveau de de´tection des images. Ceux-ci peuvent eˆtre e´talonne´s par l’ADI.
Ne´anmoins, cette technique est sensible aux variations temporelles des re´sidus. Une solution est
d’appliquer le SDI pour enlever la composante des speckles quasi statiques qui e´volue rapide-
ment. En effet, le SDI n’est pas sensible aux variations temporelles des re´sidus, du moment que
les images aux diffe´rentes longueurs d’onde sont prises simultane´ment. C’est le cas pour NaCo,
ou` les images aux diffe´rentes longueurs d’onde sont obtenues en inse´rant un double prisme de
Wollaston 51 (Lenzen et al. 2004). Ce dernier produit quatre images aux longueurs d’onde 1,575,
1,6 et 1,625 µm (deux images pour cette dernie`re). L’intensite´ I(λ) de ces images est proportion-
nelle a` |F [eiφ(λ)]|2, avec φ(λ) les aberrations de phase du front d’onde φ(λ) = 2piδ/λ ou` δ de´signe
les diffe´rences de marche optique du front d’onde. En faisant l’approximation que les aberrations
sont petites et en se limitant aux termes du premier ordre, deux images a` deux longueurs d’onde
diffe´rentes sont homothe´tiques l’une de l’autre. Cependant, elles ont des flux diffe´rents, a` cause
de la de´pendance en longueur d’onde des aberrations du front d’onde, de la transmission atmo-
sphe´rique, de la transmission des surfaces optiques et du rendement quantique du de´tecteur. En
remettant les images aux meˆmes e´chelles spatiale (facteur d’homothe´tie λref/λsoustrac, ou` λref
est la longueur d’onde de l’image de re´fe´rence et λsoustrac celle de l’image soustraite) et de flux
51. Ce prisme, installe´ en 2007, donne des performances meilleures que celui utilise´ par Biller et al. (2007) pour
leur programme d’observation SDI d’e´toiles jeunes.
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Figure IV.1.2 – Profils radiaux de la de´tection a` 5 σ d’AB Doradus pour diffe´rentes combi-
naisons de techniques d’imagerie diffe´rentielle : FQPM et soustraction de l’image d’une e´toile
de re´fe´rence (trait plein bleu), FQPM+ADI pour plusieurs valeurs de pas de rotation entre les
images (traits en rouge avec diffe´rents styles de ligne) et FQPM+SDI+ADI (trait plein vert).
Ces courbes ne tiennent pas compte de l’atte´nuation de points sources hors-axe. Le contraste
obtenu avec la combinaison FQPM+SDI+ADI est de 10−4 a` 0,25′′, soit un gain d’un facteur
∼10 par rapport a` la meilleure combinaison FQPM+ADI. Les contrastes attendus pour notre
programme d’observation sont de cet ordre voire infe´rieurs, graˆce a` des amplitudes de rotation
plus importantes (typiquement quelques dizaines de degre´s).
(rapport Fref/Fsoustrac), on peut e´talonner les re´sidus temporels. Cependant, les re´sidus stellaires
ne suivent pas exactement une relation homothe´tique, d’une part a` cause de l’approximation au
premier ordre ci-dessus et d’autre part a` cause des aberrations non communes (portions du Wol-
laston diffe´rentes traverse´es par les faisceaux lumineux). Ces re´sidus chromatiques ne sont pas
soustraits par SDI et limitent par conse´quent le contraste des images. Ils peuvent ne´anmoins
eˆtre e´talonne´s par ADI. Les contrastes attendus avec la combinaison FQPM+SDI+ADI sans
tenir compte de l’atte´nuation de points sources hors-axe sont de ∼10−4 a` 0,25′′, d’apre`s des
observations d’AB Doradus (Boccaletti et al. 2008, et figure IV.1.2).
Enfin, les images sont acquises dans le mode pupille fixe par rapport au de´tecteur pour les
besoins de l’ADI et dans le mode cube pour maximiser le temps d’inte´gration sur les e´toiles par
rapport a` la dure´e totale de l’observation et faciliter la se´lection des images.
IV.1.3 Pre´paration a` l’exploitation de l’instrument SPHERE
L’autre motivation principale du programme d’observation est le test en situation re´elle du
principal mode d’observation de l’instrument SPHERE (Beuzit et al. 2008, et paragraphe I.2.3.1),
dont la mise en service est pre´vue au printemps 2013. En effet, le module IRDIS (Infra-Red
132
IV.1.3. Pre´paration a` l’exploitation de l’instrument SPHERE
T
a
b
l
e
IV
.1
.1
–
P
ro
p
ri
e´t
e´s
d
es
e´t
o
il
es
o
bs
er
ve´
es
et
co
n
d
it
io
n
s
d
’o
bs
er
va
ti
o
n
.
A
S
D
I
:
A
D
I+
S
D
I,
A
S
D
I-
4
:
F
Q
P
M
+
S
D
I+
A
D
I.
N
o
m
A
sc
en
si
o
n
D
e´c
li
n
a
is
o
n
T
y
p
e
d
Aˆ
ge
m
H
D
at
e
D
u
re´
e
M
o
d
e
∆
θ
S
ee
in
g
d
ro
it
e
sp
ec
tr
al
(p
c)
(M
a)
d
’o
b
se
rv
at
io
n
(m
in
)
(◦
)
(′′
)
H
IP
7
68
2
9
1
5h
4
1m
1
1s
-4
4
◦ 3
9′
4
0′
′
F
5V
17
,4
20
0
+
1
0
0
−5
0
3,
73
20
-0
8-
2
01
0
50
A
S
D
I-
4†
8
0
,8
6
H
IP
98
4
7
0
20
h
00
m
20
s
-3
3
◦ 4
2′
1
2′
′
F
7V
21
,2
65
,5
4,
64
20
-0
8-
2
01
0
9
5
A
S
D
I-
4
1
02
1,
03
H
IP
1
07
3
5
0
2
1h
4
4m
3
1s
14
◦ 4
6′
19
′′
G
0
V
17
,9
20
0
+
1
0
0
−5
0
4,
60
20
-0
8-
20
10
8
8
A
S
D
I-
4
3
5
0
,7
0
H
IP
1
18
0
0
8
2
3h
5
6m
1
1s
-3
9
◦ 0
3′
0
8′
′
K
2V
22
,0
70
+
5
0
−2
0
6,
00
20
-0
8-
20
10
8
5
A
S
D
I
7
2
1
,0
5
H
D
10
6
4
7
1h
42
m
3
2s
-5
3
◦ 4
4′
2
7′
′
F
9V
17
,4
48
00
+
2
2
0
0
−2
2
0
0
4,
40
20
-0
8-
20
10
9
5
A
S
D
I-
4
4
8
0
,9
2
H
IP
7
68
2
9
1
5h
4
1m
1
1s
-4
4
◦ 3
9′
4
0′
′
F
5V
17
,4
20
0
+
1
0
0
−5
0
3,
73
21
-0
8-
2
01
0
49
A
S
D
I-
4
15
0,
83
H
IP
10
2
40
9
20
h
45
m
10
s
-3
1
◦ 2
0′
27
′′
M
1V
9,
9
12
+
3 −2
4,
83
21
-0
8-
2
01
0
75
+
2
6
‡
A
S
D
I-
4
26
+
1
8
1
,3
0
H
IP
10
6
23
1
21
h
31
m
02
s
2
3
◦ 2
0′
0
7′
′
K
5
-7
V
24
,8
70
+
5
0
−2
0
6,
52
21
-0
8-
20
10
3
0
A
S
D
I-
4
1
0
1
,8
3
H
IP
1
14
0
4
6
2
3h
0
5m
5
2s
-3
5
◦ 5
1′
1
1′
′
M
2
V
3,
3
30
+
2
9
,9
−1
5
3,
61
21
-0
8-
2
01
0
10
0
A
S
D
I-
4
9
4
1
,2
6
H
IP
75
7
6
1
h
37
m
35
s
-6
◦ 4
5′
3
8
′′
G
5V
24
,0
20
0
+
1
0
0
−5
0
5,
90
21
-0
8-
2
01
0
60
A
S
D
I-
4
31
1,
02
H
IP
14
5
55
3
h
07
m
56
s
-2
8
◦ 1
3′
11
′′
K
8
V
19
,2
52
,6
+
5
2
,7
−2
6
,3
6,
58
21
-0
8-
20
10
7
0
A
S
D
I-
4
6
6
1
,1
6
H
IP
1
06
0
2
2h
1
6m
3
1s
-5
1
◦ 3
0′
4
4′
′
B
8
IV
-V
47
,1
30
+
1
0
−5
3,
95
18
-1
2-
20
10
1
07
A
S
D
I-
4
41
0,
92
H
IP
1
88
5
9
4h
0
2m
3
7s
-0
0
◦ 1
6′
0
8′
′
F
6V
18
,8
70
+
5
0
−2
0
4,
34
18
-1
2-
20
10
1
05
A
S
D
I-
4
41
0,
85
H
D
31
2
9
5
4h
54
m
5
4s
10
◦ 0
9′
03
′′
A
0
V
35
,7
12
0
4,
52
19
-1
2-
20
10
1
01
A
S
D
I-
4
32
1,
40
H
D
38
6
7
8
5h
46
m
5
7s
-1
4
◦ 4
9′
1
9′
′
A
2I
V
-V
21
,6
32
0+
1
8
0
−1
2
0
3,
31
19
-1
2-
2
01
0
69
A
S
D
I
62
1,
39
H
IP
30
3
14
6
h
22
m
31
s
-6
0
◦ 1
3′
07
′′
G
1
V
23
,8
70
+
5
0
−2
0
5,
16
19
-1
2-
2
01
0
60
A
S
D
I-
4
15
1,
70
F
o
m
al
h
au
t
22
h
5
7
m
39
s
-2
9
◦ 3
7′
20
′′
A
4V
7,
7
43
0
+
5
0
−5
0
0,
94
09
-1
0-
20
11
1
80
A
S
D
I
15
5
0
,8
5
†:
C
et
te
ob
se
rv
a
ti
o
n
a
e´t
e´
re´
a
li
se´
e
en
m
o
d
e
ch
am
p
d
e
v
u
e
fi
x
e
p
ar
ra
p
p
or
t
au
d
e´t
ec
te
u
r.
‡:
C
et
te
e´t
o
il
e
a
e´t
e´
ob
se
rv
e´e
en
d
eu
x
se´
q
u
en
ce
s
se´
p
ar
e´e
s
d
an
s
le
te
m
p
s.
P
ar
la
su
it
e,
je
tr
ai
te
ce
s
d
eu
x
se´
q
u
en
ce
s
co
m
m
e
d
eu
x
o
b
se
rv
a
ti
on
s
d
is
ti
n
ct
es
.
133
Chapitre IV.1. L’instrument VLT/NaCo et le programme d’observation
Table IV.1.2 – Temps d’inte´gration par image, nombre d’images par fichier et nombre de fichiers
des se´quences d’observation.
Nom DIT (s) NDIT Nfichiers
HIP 76829 3 20 21
HIP 98470 8 8/2 24+39
HIP 107350 8 4 81
HIP 118008 20 2/11 5+13
HD 10647 5 12/6 8+66
HIP 76829 3 10 41
HIP 102409 10 3 78+26
HIP 106231 30 1 31
HIP 114046 3 10 74
HIP 7576 30 1 68
HIP 14555 30 1 76
HIP 10602 4 8 70
HIP 18859 5 6 69
HD 31295 8 4 62
HD 38678 2,5 100 11
HIP 30314 15 2 19
Fomalhaut 0,5 100 128
Dual-beam Imaging and Spectroscopy) peut faire de l’imagerie diffe´rentielle dans deux bandes
spectrales pour cinq paires de filtres dans les bandes Y, J, H et K couple´e avec de la coronographie
(coronographe de Lyot, coronographe de phase a` quatre quadrants ou coronographe de Lyot a`
pupille apodise´e, section I.2.2.1.1). Les niveaux de de´tection a` 5 σ attendus sont 10−4–∼10−6
a` 0,1–1′′. Un autre aspect important est l’apprentissage de l’utilisation des donne´es SDI pour
estimer les limites de sensibilite´s en masse de compagnons. En effet, tre`s peu de travaux ont
e´te´ publie´s sur le sujet a` ce jour (voir Biller et al. 2007), et ceux-ci ont ne´glige´ l’influence du
traitement SDI sur la signature d’un compagnon plane´taire. Mon travail d’interpre´tation des
donne´es NaCo est donc une e´tape cruciale vers l’exploitation des donne´es de SPHERE.
IV.1.4 Pre´sentation des donne´es
Les donne´es ont e´te´ acquises en aouˆt et de´cembre 2010 (2× 2 nuits en mode visiteur, pro-
grammes 085.C-0257 et 086.C-164 : “Optimized Search for Ultracool Planets to Young, Nearby
Stars”, Boccaletti et al.) et en octobre 2011 (3 h en mode service, programme 088.C-893 : “Ultra-
cool Planets around the Fabulous Two :  Eridani and Fomalhaut”, Baudoz et al.). Les proprie´te´s
des e´toiles observe´es (nom, coordonne´es, type spectral, distance, aˆge, magnitude en bande H)
et les conditions d’observation (date, dure´e, mode, amplitude de la rotation et seeing moyen)
sont re´sume´es dans la table IV.1.1. Le type spectral et la distance proviennent de la base de
donne´es SIMBAD, la magnitude en H du catalogue 2MASS 52 et l’aˆge des e´toiles du catalogue
SPHERE (S. Desidera, communication personnelle), a` l’exception de Fomalhaut (Mamajek 2012)
et HD 31295 (Zuckerman et al. 2011).
52. Ce catalogue est accessible a` l’adresse : http://vizier.u-strasbg.fr.
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En tout, 16 e´toiles ont e´te´ observe´es. HIP 76829 l’a e´te´ deux fois, car pour la premie`re
observation, le te´lescope n’e´tait pas dans la configuration optimale pour l’ADI (le champ de
vue n’e´tait pas fixe par rapport au de´tecteur). HIP 102409 a e´te´ observe´e en deux se´quences
se´pare´es dans le temps, a` cause de mauvaises conditions (voir plus bas). Comme les performances
du traitement ADI sont optimales pour des observations continues a` diffe´rents angles de position,
je traite ces deux se´quences comme deux observations distinctes dans la re´duction des donne´es.
La majorite´ des e´toiles sont de type FGK, car ce sont les cibles optimales en termes de contraste
(faible rapport de masse entre le type de plane`tes recherche´es et l’e´toile). Cependant, quelques
e´toiles de type A et B ainsi que deux e´toiles M font partie des cibles car jeunes et/ou proches 53.
A` l’exception de HD 10647, qui est une e´toile avec un disque de de´bris (Zuckerman & Song 2004),
toutes les autres cibles ont un aˆge infe´rieur a` quelques centaines de Ma. Les e´toiles se´lectionne´es
ont des magnitudes en bande H faibles (mH≤ 6,5), car les filtres SDI ont des largeurs spectrales
e´troites (0,025 µm).
La plupart des e´toiles ont e´te´ observe´es avec la combinaison FQPM+SDI+ADI. Les obser-
vations sans FQPM sont dues a` un proble`me de de´rive importante de l’image sur le de´tecteur
(HIP 118008) 54, des conditions d’observations instables (HD 38678) ou une contrainte lie´e a` la
demande d’observation (l’utilisation du FQPM n’e´tait permise qu’en mode visiteur au moment
des observations). Le seeing est un indicateur de la turbulence atmosphe´rique : plus celui-ci est
e´leve´, plus la turbulence est forte. Le seeing me´dian pour le site du VLT est 0,66′′ 55. Dans nos
donne´es, les valeurs de seeing moyen varient de 0,7′′ a` >1,4′′. Une valeur de 0,7–1′′ correspond
a` des conditions moyennes, de 1–1,4′′ a` des conditions mauvaises et >1,4′′ a` des conditions tre`s
mauvaises. En particulier, le seeing a e´te´ tre`s mauvais par moments lors des nuits de de´cembre
2010. La bande d’observation a duˆ alors eˆtre change´e de H en L′ (3,8 µm) pour cinq e´toiles (non
conside´re´es dans ce manuscrit).
La table IV.1.2 donne les temps d’inte´gration des images, le nombre d’images par fichier et
le nombre de fichiers des se´quences d’observation. Pour les observations avec le coronographe,
le DIT et le NDIT ont e´te´ ajuste´s de sorte que la dure´e d’observation pour produire un cube
d’images soit de l’ordre de 30 s. Ceci est duˆ au proble`me de de´rive de l’image sur le de´tecteur
mentionne´ ci-dessus. Au bout de 30 s, l’image se de´calait typiquement de 0,5–1 pixel par rapport
au coronographe et e´tait recentre´e manuellement.
Apre`s avoir pre´sente´ la motivation et les objectifs du programme d’observation, je de´taille
dans le chapitre suivant les diffe´rentes e´tapes de la re´duction des donne´es : corrections cosme´-
tiques, se´lection et recentrage des images, cre´ation du cube maˆıtre d’images de science et de la
FEP, et traitements SDI et ADI.
53. Ces e´toiles ont e´te´ observe´es a` la place des e´toiles pre´vues a` cause de mauvaises conditions. En particulier,
lorsque le vent venant du nord est trop fort, le te´lescope ne peut pas pointer dans cette direction.
54. Cette de´rive, due a` un proble`me logiciel, a e´te´ corrige´e en octobre 2011.
55. http://www.eso.org/sci/facilities/paranal/site/paranal.html.
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Chapitre IV.2
Re´duction des donne´es
Je pre´sente dans ce chapitre le de´roulement de la re´duction des donne´es. Celle-ci est consti-
tue´e de deux grandes e´tapes : la cre´ation du cube maˆıtre d’images de science et de la FEP
(paragraphe IV.2.1), et les traitements SDI et ADI (paragraphe IV.2.2). Je suis partie des outils
de´veloppe´s par mon e´quipe pour des observations pre´ce´dentes et je les ai ame´liore´s sur plusieurs
points : correction de la re´ponse des filtres SDI, du prisme de Wollaston et du masque FQPM,
de´finition d’un crite`re pour enlever les images ou` la boucle de l’optique adaptative s’est ouverte,
gestion des angles de position pour l’ADI, test de ve´rification du recentrage des images, test
du traitement SDI par minimisation simultane´e de plusieurs parame`tres, calcul de l’atte´nuation
des traitements SDI et ADI par l’introduction de plane`tes synthe´tiques. Je compare ensuite les
limites de de´tection en contraste des traitements ADI, SDI et SDI+ADI (paragraphe IV.2.3).
IV.2.1 Cre´ation du cube maˆıtre d’images de science et de la
FEP
Les fichiers de donne´es sont des images en format FITS (Flexible Image Transport System)
et sont de plusieurs types :
– les images de science ;
– les images de la FEP (images non sature´es de l’e´toile) ;
– les images du fond de ciel ;
– les images de la re´ponse des pixels du de´tecteur 56, obtenues en observant le ciel au cre´-
puscule ou a` l’aube ;
– les images de la re´ponse des filtres SDI, du double prisme de Wollaston et du masque
FQPM, prises au de´but ou a` la fin de la nuit d’observation avec la lampe interne du
te´lescope. L’observation se de´roule en se´quences, pendant lesquelles les diffe´rents e´le´ments
(filtres SDI, prisme de Wollaston et masque FQPM) sont tour a` tour inse´re´s et retire´s du
faisceau.
Les images de science et de la FEP sont sous forme d’une se´rie de cubes (x, y, t), avec
x= 1024 pixels, y= 1026 pixels et t l’heure de l’observation. En mode SDI, on forme quatre
images simultane´es du meˆme champ de vue sur le de´tecteur, chacune d’elles correspondant a` un
filtre (figure IV.2.1, dans le sens inverse des aiguilles d’une montre a` partir de la sous-image en
bas a` gauche : 1,625 µm, 1,625 µm, 1,575 µm et 1,6 µm). La taille des pixels du de´tecteur est
56. En anglais, ces images sont appele´es flat field.
137
Chapitre IV.2. Re´duction des donne´es
Figure IV.2.1 – Gauche : Images instantane´es de NaCo de l’e´toile de science dans le mode
SDI. Les quatre sous-images visibles sont prises a` travers trois filtres a` bande spectrale e´troite
(0,025 µm) dans la bande infrarouge H a` 1,625 µm (les deux images du bas), 1,575 µm (en haut
a` droite) et 1,6 µm (en haut a` gauche). L’image est seuille´e a` 100 ADU (acronyme d’Analog-to-
Digital Unit). Le zoom (d’un facteur 2) non seuille´ autour du centre de la sous-image en bas a`
droite montre le masque FQPM (pastille avec les croix visible au centre de l’image). Les e´chelles
sont logarithmiques pour les deux images. Droite : Image de la re´ponse du coronographe, des
filtres SDI (les barres verticales du support sont visibles sur la moitie´ haute de l’image) et du
double prisme de Wollaston. La taille des images est 1024 pixels × 1026 pixels et le champ de
vue de chaque sous-image est 8′′× 8′′. Les poussie`res visibles dans l’image de droite sont dues
aux filtres SDI et au coronographe FQPM et cre´ent des variations de flux de 10–20%. L’e´chelle
est line´aire.
17,32 mas 57. Le champ de vue d’une sous-image est environ 8′′× 8′′.
IV.2.1.1 Calcul des angles parallactiques de toutes les images
Le programme commence par lire les en-teˆtes de tous les cubes d’images de science pour
chercher les angles parallactiques correspondant au de´but et a` la fin de chaque cube d’images.
L’angle parallactique est l’angle entre l’e´toile observe´e, le ze´nith du lieu de l’observation et le
poˆle ce´leste. Un cube comportant plusieurs images, le programme calcule les angles parallactiques
interme´diaires θ(t), en supposant que les images du cube sont prises a` des intervalles de temps
re´guliers, a` l’aide de la formule :
θ(t) = −atan
( −sin(ha(t))
cos(dec)× tan(lat)− sin(dec)× cos(ha(t))
)
(IV.2.1)
ou` ha(t) est l’angle horaire de l’observation, dec la de´clinaison et lat la latitude du te´lescope.
57. Une binaire astrome´trique a e´te´ observe´e en aouˆt et en de´cembre 2010 pour mesurer plus pre´cise´ment cette
valeur, mais je n’ai pas traite´ ces donne´es.
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Figure IV.2.2 – Images de la re´ponse du coronographe FQPM, des filtres SDI et du prisme de
Wollaston prises au cours de deux nuits conse´cutives. Noter le de´placement du masque FQPM
par rapport aux filtres SDI et au prisme de Wollaston.
IV.2.1.2 Correction des erreurs cosme´tiques
Pour chacune des se´ries de cubes, le programme lit et corrige chaque cube des erreurs cos-
me´tiques (pixels morts et chauds, et variations de la re´ponse du de´tecteur, du masque FQPM,
des filtres SDI et du prisme de Wollaston). Une premie`re difficulte´ consiste a` se´parer les varia-
tions de la re´ponse du masque FQPM (pour les images de science), des filtres SDI et du double
prisme de Wollaston. En effet, ces e´le´ments sont sur des roues me´caniques diffe´rentes, qui ne se
repositionnent pas toujours de la meˆme fac¸on. Par conse´quent, les positions relatives entre ces
diffe´rents e´le´ments changent d’une nuit d’observation a` l’autre (voir figure IV.2.2) mais aussi
d’une e´toile a` une autre pour une meˆme nuit d’observation. Pour re´soudre ce proble`me, il faut
prendre des images de la configuration FQPM + filtres SDI + prisme de Wollaston avec la lampe
interne du te´lescope juste avant l’observation de l’e´toile et utiliser les images prises au de´but ou
a` la fin de la nuit avec les diffe´rents e´le´ments pour isoler chacun des plans.
IV.2.1.3 Re´duction des FEP
Pour la re´duction des cubes de FEP, le programme recentre les images (avec les quatre sous-
images des filtres SDI, image de gauche de la figure IV.2.1) de chaque cube en de´terminant
l’e´cart entre le centre de la sous-image en bas a` gauche, estime´ par un ajustement gaussien, et
le centre d’un tableau 512× 512. Puis, il fait la moyenne des images de chaque cube et corrige
l’image moyenne du fond de ciel. On obtient un cube de FEP a` trois dimensions (x, y, t). Apre`s,
le code se´pare les sous-images des filtres SDI de ce cube. Le re´sultat est un cube d’images de
FEP a` quatre dimensions (x, y, t, λ). Finalement, pour chaque longueur d’onde, le programme
recentre les images de la se´quence temporelle et les moyenne. Le cube final est donc un cube a`
trois dimensions (x, y, λ).
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IV.2.1.4 Re´duction des images de science
Pour la re´duction des images de science, le programme fait une se´lection a` l’inte´rieur de
chaque cube de la se´rie pour enlever les images ou` la boucle de l’optique adaptative s’est ouverte.
Le premier crite`re que j’ai envisage´ e´tait d’enlever les images dont le flux maximum est infe´rieur
a` une certaine fraction du flux maximum calcule´ sur toutes les images du cube (je fais l’hypothe`se
qu’il y a au moins une image en boucle ferme´e dans le cube). Cependant, ce crite`re ne permettait
pas d’enlever les images ou` la boucle est ouverte partiellement pendant la pose, car le flux peut
eˆtre assez important dans ces images. De plus, le flux maximum d’une image varie au cours du
temps. J’ai alors de´fini une autre proce´dure base´e sur le nombre de pixels des images dont le
flux est supe´rieur a` une valeur seuil S1 :
ν(t) = nombre de pixels de l′image au temps t > S1 (IV.2.2)
J’ai choisi S1 de sorte que les images en boucle ouverte (totale et partielle) ont des valeurs du
nombre de pixels plus petites que celles en boucle ferme´e. J’ai teste´ plusieurs valeurs au cours de
la re´duction des donne´es et j’ai de´termine´ que la meilleure valeur seuil est 60% du flux maximum
calcule´ sur toutes les images du cube. Je compare ensuite les valeurs de ν(t) a` une autre valeur
seuil S2 pour rejeter les images en boucle ouverte. Les images sont garde´es si le crite`re suivant
est ve´rifie´ :
ν(t) > S2 (IV.2.3)
La valeur de S2 est diffe´rente selon que les images sont observe´es avec ou sans le coronographe.
Elle vaut 40% du nombre de pixels maximum calcule´ sur les images du cube pour le premier
cas et 70% de ce nombre pour le second (ce sont les meilleures valeurs que j’ai teste´es). Le seuil
est plus haut (crite`re plus se´ve`re) pour les images sans le coronographe, car ces images sont
sature´es. Meˆme en boucle ouverte, le flux des pixels peut eˆtre e´leve´ dans ce dernier cas.
Le code additionne ensuite les images se´lectionne´es par groupe de sorte a` re´duire le nombre
d’images dans le cube maˆıtre a` une centaine environ. J’ai choisi cette valeur afin de re´duire les
temps de calcul des traitements SDI et ADI (paragraphe IV.2.2). Le nombre d’images addition-
ne´es de´pend du nombre total d’images de de´part : pour une se´quence d’observation typique de
notre programme comprenant plusieurs centaines d’images, ce nombre est de quelques unite´s
(table IV.2.1).
En meˆme temps que la se´lection et l’addition par groupe des images, le programme met a`
jour le tableau des angles de position. Le programme construit ainsi progressivement le cube
maˆıtre.
Une fois le cube maˆıtre construit, le programme corrige toutes les images de ce cube du
fond de ciel, puis fait de nouveau une se´lection des images en calculant le flux total me´dian
sur toutes les images. Celles pour lesquelles les valeurs du flux total sont e´carte´es (par valeurs
infe´rieures et supe´rieures) de la me´diane d’un nombre de fois l’e´cart-type sont rejete´es (parame`tre
de´fini par l’utilisateur). Ce sont des images ou` la correction de l’optique adaptative est moins
bonne (seeing plus mauvais, boucle semi-ouverte). Pour la re´duction des donne´es, j’ai choisi un
crite`re de 2, ce qui correspond a` un pourcentage d’images rejete´es de 5%. Une exception est
Fomalhaut, ou` j’ai pris un crite`re de 3. Pour ce cas-la`, le pourcentage d’images rejete´es est plus
faible et vaut 1%. J’ai choisi ces valeurs pour le crite`re pour limiter le nombre de “trous” dans
la se´quence d’observation, car la performance de l’ADI y est sensible (moins d’images proches
temporellement pour la construction de l’image de re´fe´rence). En effet, ceci peut biaiser l’image
des re´sidus stellaires construite par l’algorithme et de´grader l’efficacite´ de la soustraction. Le
code actualise le tableau des angles de position. Il se´pare alors les quatre images des filtres SDI.
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Le cube a` quatre dimensions (x, y, t, λ) re´sultant est finalement recentre´. J’utilise un recen-
trage par ajustement de fonction et non pas par estimation du centre de gravite´ pour les raisons
suivantes. En pre´sence d’un coronographe, le profil d’intensite´ de l’image n’est pas centrosyme´-
trique pre`s du centre, a` cause des erreurs de centrage du coronographe sur l’e´toile (voir le zoom
de l’image de gauche de la figure IV.2.1 pour le coronographe FQPM). Sans coronographe, la
partie centrale de l’image est sature´e et ne peut pas non plus eˆtre utilise´e pour estimer le centre
de l’image par le calcul du centre de gravite´. Mon e´quipe a teste´ plusieurs types de fonction et
de´termine´ qu’un ajustement du profil d’intensite´ par une fonction de Moffat 58 est la me´thode la
plus robuste. Cependant, le crite`re de recentrage est diffe´rent selon que les images de science sont
acquises sans ou avec le coronographe. Sans le coronographe, la partie centrale de l’image n’est
pas exploitable car sature´e. Le programme de´finit alors des poids nuls sur cette partie de l’image
pour l’exclure de l’ajustement. Avec le coronographe, la partie centrale n’est pas exploitable non
plus a` cause de la pastille centrale du masque. L’estimation du centre de l’image est re´alise´e sur
une copie de l’image de science seuille´e a` 1% de son maximum. J’ai choisi cette valeur de seuillage
pour inclure la pastille centrale du masque coronographique (image de gauche de la figure IV.2.1)
dans l’image seuille´e. La zone seuille´e a typiquement un rayon de 0,75′′. Avec cette me´thode, il
arrive ne´anmoins que le recentrage ne soit pas correct, en particulier lorsque le flux maximum
dans l’image est faible (∼1000 ADU, la capacite´ par pixel du de´tecteur e´tant 15 000 ADU).
Ceci est duˆ au fait que les de´fauts visibles sur le de´tecteur (pixels morts et chauds non corrige´s,
re´flexions parasites) ont un flux plus important relativement au maximum de l’image. J’ai donc
modifie´ le programme en comparant les valeurs ajuste´es du centre de l’image a` la me´diane des
valeurs calcule´es sur tout le cube pour chaque filtre spectral. Si une de ces valeurs s’e´carte trop
de la me´diane, je recentre l’image concerne´e sur cette dernie`re valeur. Le programme enregistre
finalement le cube maˆıtre.
La table IV.2.1 indique le nombre d’images additionne´es, le nombre d’images dans le cube
maˆıtre et le temps d’inte´gration total approximatif des donne´es re´duites. Les temps d’inte´gration
totaux sont approximatifs, car le nombre d’images additionne´es n’est pas toujours la valeur
indique´e dans le tableau (cas ou` le nombre d’images dans un fichier de donne´es n’est pas un
multiple entier du nombre d’images additionne´es).
IV.2.2 Traitements SDI et ADI
La deuxie`me e´tape de la re´duction des donne´es consiste a` appliquer les traitements SDI
(paragraphe IV.2.2.1) et/ou ADI (paragraphe IV.2.2.2). Le traitement SDI est applique´ avant
le traitement ADI pour e´liminer les re´sidus stellaires variant temporellement, qui limitent les
performances de l’ADI (section IV.1.2).
IV.2.2.1 SDI
Les soustractions conside´re´es sont les suivantes (les nombres sont en µm) : 1,575−1,625,
1,6−1,625 et 1,6−1,575. Dans la suite, j’appelle image de re´fe´rence l’image a` laquelle on soustrait
(respectivement 1,575, 1,6 et 1,6 µm pour les soustractions ci-dessus) et image de soustraction
celle qu’on soustrait (respectivement 1,625, 1,625 et 1,575 µm).
58. Une fonction de Moffat est une fonction lorentzienne modifie´e dont l’indice de la loi de puissance est para-
me´trable. Elle a e´te´ e´labore´e par Moffat (1969) pour l’ajustement du profil d’intensite´ des images astronomiques.
Le recentrage par ajustement de Moffat est re´alise´ avec la librairie IDL mpfit de´veloppe´e par C. Markwardt
(http://www.physics.wisc.edu/~craigm/idl/fitting.html).
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Table IV.2.1 – Nombre d’images additionne´es, nombre d’images dans le cube maˆıtre et temps
d’inte´gration total approximatif des donne´es re´duites.
Nom Nombre d’images Nombre d’images du Temps d’inte´gration
additionne´es cube maˆıtre approximatif (s)
HIP 76829 4 84 1008
HIP 98470 2 118 1888
HIP 107350 2 153 2448
HIP 118008 1 144 2880
HD 10647 3 151 2265
HIP 76829 5 73 1095
HIP 102409 2/1 77/78 1540/780
HIP 106231 1 30 900
HIP 114046 4 135 1620
HIP 7576 1 65 1950
HIP 14555 1 74 2220
HIP 10602 4 136 2176
HIP 18859 2 201 2010
HD 31295 2 115 1840
HD 38678 8 127 2540
HIP 30314 1 30 450
Fomalhaut 50 244 6100
Le code effectue le traitement SDI sur chaque image de la se´quence temporelle (figure IV.2.3).
Il consiste a` soustraire deux images a` des longueurs d’onde diffe´rentes remises aux meˆmes e´chelles
spatiales et d’intensite´ :
ISDI = Iref − h(Isoustrac,λref/λsoustrac)× Fref
Fsoustrac
(IV.2.4)
avec ISDI l’image re´sultant du traitement SDI, Iref l’image de re´fe´rence, Isoustrac l’image de
soustraction, λref la longueur d’onde de re´fe´rence, λsoustrac la longueur d’onde de soustraction et
h(I,k) l’homothe´tie applique´e a` l’image I de facteur k.
Au cours de la re´duction des donne´es, j’ai compare´ diffe´rents algorithmes de traitement. Mon
e´quipe se posait la question d’utiliser ou non un algorithme d’optimisation des parame`tres par
minimisation d’un crite`re. En effet, la soustraction SDI fait intervenir deux parame`tres, qui sont
le facteur d’homothe´tie (λref/λsoustrac) et le rapport de flux (Fref/Fsoustrac, que je note α par la
suite) des deux images. Le premier peut eˆtre e´value´ car on connaˆıt les longueurs d’onde centrale
des filtres, mais sa valeur re´elle peut eˆtre diffe´rente car les filtres ont une largeur spectrale
finie (0,025 µm). Le second peut eˆtre estime´ a` partir des images, mais la valeur estime´e va
certainement de´pendre de la zone de l’image conside´re´e pour le calcul. De plus, la pre´cision
de la soustraction SDI de´pend aussi de la qualite´ du recentrage relatif des deux images. En
effet, dans l’e´tape de cre´ation du cube maˆıtre (section IV.2.1), les images dans les diffe´rents
filtres pour un temps d’observation donne´ sont recentre´es inde´pendamment les unes des autres.
Je me suis demande´ si un recentrage de l’image de soustraction sur l’image de re´fe´rence ne
serait pas plus pre´cis pour le traitement SDI. On a donc quatre parame`tres a` optimiser, qui
peuvent pre´senter des de´ge´ne´rescences entre eux. Par exemple, la valeur du recentrage peut
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Figure IV.2.3 – Principe du traitement SDI. Gauche : Deux images prises simultane´ment a`
deux longueurs d’onde diffe´rentes (λref = 1,575 µm et λsoustrac = 1,625 µm, respectivement images
de re´fe´rence et de soustraction) montrent deux champs de re´sidus stellaires homothe´tiques l’un de
l’autre mais des positions de compagnon identiques (indique´s par les fle`ches blanches, se´parations
de 0,5, 1 et 1,5′′). Les compagnons sont simule´s en utilisant la FEP observe´e. Milieu : En
appliquant une homothe´tie de facteur λref/λsoustrac a` l’image de soustraction, les champs de
re´sidus stellaires sont aligne´s alors que les compagnons vont se de´placer (ici vers l’inte´rieur car
le facteur d’homothe´tie est plus petit que 1). Le cercle en tirets blancs indique la se´paration
angulaire the´orique correspondant a` un de´placement de compagnon de la largeur de la FEP
(∼3 pixels a` un rayon de 1,3′′, je rappelle que les images en bande H de NaCo ne sont pas limite´es
par la diffraction). L’image de soustraction est aussi normalise´e a` la meˆme e´chelle de flux que
l’image de re´fe´rence (facteur Fref/Fsoustrac). Droite : En soustrayant les deux images, on enle`ve
une grande partie des re´sidus stellaires. Noter le motif caracte´ristique des compagnons forme´
d’une composante ne´gative (non visible pour le compagnon le plus proche car le de´placement du
compagnon apre`s l’homothe´tie est tre`s petit, 0,9 pixel) et d’une composante positive. Ceci est
duˆ a` la soustraction (ici partielle) des flux des deux bandes spectrales. L’e´chelle de l’image de
droite est line´aire comme celles des images de gauche et du milieu, mais les bornes minimale et
maximale sont diffe´rentes pour faire ressortir le motif des compagnons.
influer sur la valeur du rapport de flux. Ne´anmoins, une optimisation des parame`tres peut
pre´senter l’inconve´nient de donner des valeurs optimise´es assez diffe´rentes de celles de de´part, en
raison du choix d’un mauvais crite`re. Pour re´pondre a` ces questions, j’ai de´veloppe´ un algorithme
de traitement par minimisation simultane´e de ces quatre parame`tres a` l’aide de la fonction
amoeba d’IDL. Cette fonction minimise une fonction d’e´valuation pre´de´finie par l’utilisateur en
optimisant les parame`tres a` partir de valeurs initiales dans des intervalles autour de ces valeurs.
Pour la re´duction des donne´es NaCo, j’ai de´fini la fonction d’e´valuation comme le flux total de
la valeur absolue de l’image produite par SDI calcule´ dans une couronne de rayons interne et
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externe de 0,2 et 0,5′′ respectivement. J’ai choisi ces valeurs pour exclure les parties centrales
des images qui sont domine´es par le re´sidu coronographique ou qui sont sature´es, ainsi que les
parties exte´rieures qui sont domine´es par le bruit de de´tection (figure IV.2.2). La valeur initiale
du facteur d’homothe´tie est le rapport des longueurs d’onde centrales des filtres des images. Pour
la valeur initiale du rapport des flux des images de re´fe´rence et de soustraction, je calcule les flux
totaux des deux images dans un anneau compris en 0,2 et 0,5′′ pour les meˆmes raisons que ci-
dessus. J’ai aussi teste´ des variantes de la minimisation par amoeba : minimisation du recentrage
mais pas du rapport de flux et du facteur d’homothe´tie, et minimisation du recentrage et du
rapport de flux mais pas du facteur d’homothe´tie.
J’ai mene´ cette e´tude de comparaison pour le jeu de donne´es de l’e´toile HIP 14555 (fi-
gure IV.2.4, graphique de gauche). Je note que l’algorithme sans minimisation (courbe rouge)
atteint des performances moins bonnes pour des se´parations de 0,2–0,4′′ mais meilleures entre
0,4–1′′ que celles des autres algorithmes. Ceci est duˆ au recentrage par minimisation (courbes
magenta et bleu), qui ne donne pas de bons re´sultats. La minimisation des quatre parame`tres
(courbe noire) permet d’ame´liorer sensiblement les performances a` 0,2′′, mais ne donne pas des
contrastes aussi bons que l’algorithme sans minimisation a` 0,5–1′′. La minimisation du rapport
de flux et du facteur d’homothe´tie (courbe non montre´e) donne des niveaux de de´tection e´qui-
valents a` ceux de l’algorithme sans minimisation. D’apre`s l’analyse sur cette e´toile, les meilleurs
algorithmes pour le traitement SDI sont celui sans minimisation de parame`tres et celui avec
minimisation de tous les parame`tres. Cela signifierait que, pour le crite`re a` minimiser que j’ai
choisi, la minimisation globale des parame`tres du traitement SDI n’apporte pas d’ame´lioration
significative sur le contraste atteignable dans l’image issue du traitement par rapport a` une
proce´dure sans optimisation des parame`tres. Pour ve´rifier que ce re´sultat n’est pas de´pendant
de l’e´toile observe´e, j’ai compare´ ces deux algorithmes pour toutes les e´toiles du programme
d’observation. Je montre les courbes pour quelques e´toiles repre´sentatives des re´sultats obtenus
pour l’ensemble des e´toiles dans le graphique de droite de la figure IV.2.4. Je remarque que les
limites de de´tection des diffe´rents algorithmes sont similaires pour les e´toiles observe´es sans co-
ronographe (cas de Fomalhaut et HD 38678), alors que l’algorithme sans minimisation donne de
meilleurs contrastes au-dela` de 0,25′′ pour les e´toiles observe´es avec coronographe. J’interpre`te
ceci comme e´tant duˆ au recentrage par minimisation, qui ne donne pas de bons re´sultats avec
les images coronographiques, comme je l’ai de´ja` remarque´ ci-dessus. Graˆce a` cette analyse, j’ai
de´termine´ que, pour les donne´es que j’analyse, le meilleur algorithme pour le traitement SDI en
termes de contraste atteignable est l’algorithme sans minimisation des parame`tres. J’utilise cet
algorithme pour la re´duction SDI+ADI des donne´es, que je pre´sente au paragraphe IV.3.2.
Si l’e´toile posse`de un (ou des) compagnon(s) dont le flux n’est pas nul a` la longueur d’onde
de soustraction, le flux de ceux-ci va eˆtre partiellement soustrait par le traitement SDI, d’autant
plus que le compagnon est proche angulairement (figure IV.2.3). Pour tenir compte de cette
atte´nuation dans le calcul des limites de de´tection (paragraphe IV.2.3.2), l’utilisateur peut in-
jecter des plane`tes synthe´tiques dans des copies des donne´es en utilisant la FEP de l’e´toile 59.
L’atte´nuation du traitement SDI est plus complexe a` estimer que celle du traitement ADI (sec-
tion IV.2.2.2), car elle va de´pendre des caracte´ristiques spectrales du compagnon, qui ne sont pas
connues (s’il n’a pas e´te´ de´tecte´ par d’autres observations ou si son spectre n’a pas e´te´ mesure´
auparavant). Je de´finis alors le contraste relatif des plane`tes synthe´tiques entre les deux bandes
spectrales comme le rapport Fsoustrac/Fref . Il varie donc entre 0 (plane`te visible dans l’image de
59. Dans le cas ou` l’utilisateur se´lectionne la combinaison SDI+ADI, le code mesure l’atte´nuation due a` la
combinaison des deux traitements. Dans le cas ou` l’ADI est utilise´ seul (paragraphe IV.2.2.2), les plane`tes syn-
the´tiques sont introduites en dehors de la partie du programme effectuant le traitement SDI. Les deux processus
sont ainsi de´couple´s l’un de l’autre.
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Pas de minimisation 
Minim. 4 parametres 
HIP 114046 
Fomalhaut 
HIP 30314 
HIP 10602 
HD 38678 
Figure IV.2.4 – Gauche : Comparaison des profils radiaux de la de´tection a` 5 σ de diffe´rents
algorithmes de traitement SDI pour l’e´toile HIP 14555. J’ai teste´ les algorithmes suivants : pas
de minimisation du recentrage, du rapport de flux et du facteur d’homothe´tie (courbe rouge),
minimisation du recentrage mais pas du rapport de flux et du facteur d’homothe´tie (courbe ma-
genta), minimisation du recentrage et du rapport de flux mais pas du facteur d’homothe´tie (courbe
bleue) et minimisation des quatre parame`tres (courbe noire). Je note que l’algorithme sans mini-
misation (courbe rouge) atteint des performances moins bonnes pour des se´parations de 0,2–0,4′′
mais meilleures entre 0,4–1′′ que celles des autres algorithmes. Ceci est duˆ a` la minimisation
du recentrage (courbes magenta et bleue). La minimisation des quatre parame`tres (courbe noire)
permet d’ame´liorer sensiblement les performances a` 0,2′′, mais ne donne pas des contrastes aussi
bons que l’algorithme sans minimisation a` 0,5–1′′. La minimisation du rapport de flux et du fac-
teur d’homothe´tie (courbe non montre´e) donne des niveaux de de´tection e´quivalents a` ceux de
l’algorithme sans minimisation. Droite : Comparaison des algorithmes sans et avec minimi-
sation des quatre parame`tres pour diffe´rentes e´toiles repre´sentatives des re´sultats obtenus pour
toutes les e´toiles du programme d’observation. Je remarque que les algorithmes fournissent des
limites de de´tection similaires pour les e´toiles observe´es sans coronographe (cas de Fomalhaut et
HD 38678), alors que l’algorithme sans minimisation donne de meilleurs contrastes au-dela` de
0,25′′ pour les e´toiles observe´es avec coronographe. Ceci est duˆ a` la minimisation du recentrage,
qui ne donne pas de bons re´sultats avec les images coronographiques.
re´fe´rence et non visible dans l’image de soustraction) et 1 (plane`te ayant le meˆme flux dans les
images de re´fe´rence et de soustraction). Si l’utilisateur choisit d’utiliser plusieurs plane`tes syn-
the´tiques, ces dernie`res sont introduites toutes en meˆme temps. La mesure de l’atte´nuation est
ainsi effectue´e en paralle`le de la re´duction des donne´es (sans plane`tes synthe´tiques). L’utilisateur
peut de´finir le contraste dans chacune des bandes spectrales, la se´paration et l’angle de position
des plane`tes. Apre`s l’injection des plane`tes synthe´tiques dans les donne´es, le programme effectue
la soustraction SDI sur celles-ci en utilisant les valeurs optimise´es des donne´es sans plane`tes.
Enfin, le code de´termine les niveaux de de´tection par le profil radial de l’e´cart-type azimutal
du bruit dans l’image re´sultant du traitement SDI sur des couronnes de largeur 1 pixel, apre`s
avoir lisse´ cette dernie`re sur des boˆıtes de taille 3 pixels × 3 pixels (approximativement la taille
de la FEP) pour filtrer le bruit des hautes fre´quences spatiales.
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Figure IV.2.5 – Principe du traitement ADI classique. Gauche : Le cube d’images pre´sente la
meˆme orientation de la pupille du te´lescope au cours de la se´quence temporelle (les “araigne´es”
produites par la diffraction sur les supports du miroir secondaire restent fixes), mais des orien-
tations diffe´rentes pour des objets du champ de vue (ici trois compagnons sur une diagonale).
La me´diane des images du cube permet d’estimer une image de l’e´toile et des aberrations du
te´lescope. Droite : L’image de l’e´toile et des aberrations du te´lescope est soustraite aux images
du cube, qui sont ensuite tourne´es pour aligner les orientations des compagnons. Finalement, le
calcul de la me´diane de ces images permet de moyenner les re´sidus des aberrations.
IV.2.2.2 ADI
Comme je l’ai explique´ au paragraphe IV.1.2, le contraste des images fournies par un syste`me
d’optique adaptative est limite´ par les re´sidus stellaires. Ceux-ci sont de deux types : dynamiques
(temps caracte´ristique de la dizaine de millisecondes) et quasi statiques (temps caracte´ristique de
quelques minutes a` quelques heures). L’ADI peut e´talonner une partie des re´sidus quasi statiques
et permet de se rapprocher de l’e´volution du rapport signal a` bruit impose´e par le bruit de photon
(proportionnelle a` la racine carre´e du nombre de photons collecte´s par le te´lescope).
Le programme de re´duction des donne´es donne le choix entre trois algorithmes : l’ADI clas-
sique, l’ADI radial (tous deux de´crits dans Marois et al. 2006a) et LOCI (Locally Optimized
Combination of Images, Lafrenie`re et al. 2007a).
L’ADI classique soustrait la me´diane calcule´e sur toutes les images a` chacune des images
individuelles (figure IV.2.5). Les images sont ensuite tourne´es pour aligner leur champ de vue.
L’image finale est la me´diane des images. Les deux limitations de l’ADI classique sont les sui-
vantes. La premie`re est la de´corre´lation progressive des speckles quasi statiques avec le temps.
Pour des se´quences longues (≥1 h), le motif des speckles des images en fin de se´quence est
diffe´rent de celui des images en de´but de se´quence. La soustraction de la me´diane des images
permet d’e´talonner la composante corre´le´e des speckles mais pas la composante qui se de´corre`le
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Figure IV.2.6 – Sche´mas des zones utilise´es en ADI radial (gauche) et LOCI (droite). En
ADI radial, les images sont de´coupe´es en anneaux concentriques. En LOCI, les anneaux sont
eux-meˆmes de´coupe´s en secteurs de largeur angulaire e´gale. Pour chaque secteur ou zone de
soustraction (voir l’exemple en noir), l’algorithme calcule une image de re´fe´rence en optimisant
la combinaison line´aire d’images dans une zone plus grande incluant la zone de soustraction
(traits en tirets). Pour les deux sche´mas, la zone grise´e au centre est la zone ou` le crite`re sur
le de´placement minimal d’un point source n’est ve´rifie´ pour aucune image. Elle n’est donc pas
traite´e par l’ADI.
plus rapidement. La deuxie`me limitation est l’amplitude du de´placement d’un point source, qui
augmente quand la se´paration au centre de l’image augmente pour une amplitude de rotation
donne´e. Si un point source ne se de´place pas d’au moins la largeur de la FEP, parce que sa se´pa-
ration angulaire est petite et/ou l’amplitude de la rotation de l’observation est petite, son flux
sera soustrait partiellement par l’ADI. Des algorithmes plus sophistique´s ont ainsi e´te´ e´labore´s
pour ame´liorer les performances de l’ADI aux petites se´parations (<1′′).
L’ADI radial 60 se´pare les images en anneaux concentriques de largeur fixe (figure IV.2.6, a`
gauche). Pour chaque image et chaque anneau, il soustrait la moyenne des anneaux des images
dans lesquelles un point source s’est de´place´ d’un certain crite`re, exprime´ en unite´s de la largeur
de la FEP. Pour la re´duction des donne´es NaCo, j’ai choisi un crite`re de de´placement de 1 λ/D,
des anneaux de largeur 2 λ/D et un rayon maximal de la zone de traitement de 2′′. Le choix de
cette dernie`re valeur vient du fait que, pour les donne´es que j’ai analyse´es, l’utilisation de l’ADI
radial n’apporte plus d’ame´lioration significative du contraste au-dela` de cette se´paration par
rapport au traitement ADI classique.
L’algorithme LOCI (Lafrenie`re et al. 2007a) se´pare les images en anneaux concentriques de
largeur radiale fixe, eux-meˆmes divise´s en secteurs de largeur azimutale e´gale (figure IV.2.6,
droite). La division des anneaux en secteurs permet de tenir compte des variations spatiales
du champ de speckles. Pour chaque image et chaque secteur (appele´ zone de soustraction),
l’algorithme LOCI calcule une image des re´sidus stellaires (appele´e image de re´fe´rence) par la
60. Il existe plusieurs variantes de cet algorithme. Je de´cris ici celle que j’ai conside´re´e pendant ma the`se.
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combinaison line´aire des images dans lesquelles un point source s’est de´place´ d’un certain crite`re,
exprime´ en unite´s de la largeur de la FEP. L’avantage de cet algorithme sur les deux pre´ce´dents
est que les images utilise´es pour construire l’image de re´fe´rence n’auront pas toutes le meˆme
poids. Ainsi, si des images sont trop e´loigne´es dans la se´quence temporelle de sorte que les
speckles quasi statiques se sont trop de´corre´le´s, l’algorithme LOCI appliquera un poids faible sur
ces images. De meˆme pour des images ou` la correction de l’optique adaptative est moins bonne.
L’image de re´fe´rence est calcule´e a` partir d’une zone d’optimisation plus grande que la zone
de soustraction − mais qui inclue celle-ci − pour limiter l’atte´nuation d’un point source qui se
trouverait dans la zone de soustraction (traits en tirets dans la figure IV.2.6, droite). La taille
de la zone d’optimisation est un compromis entre la soustraction des speckles et la pre´servation
du flux du point source. Dans le programme de re´duction des donne´es, la zone d’optimisation
a le meˆme rayon inte´rieur que la zone de soustraction mais un rayon exte´rieur plus grand. Un
autre parame`tre est le rapport d’aspect de la zone d’optimisation, qui est le rapport de la largeur
radiale et de la largeur azimutale. Pour la re´duction des donne´es, j’ai pris pour les parame`tres les
valeurs suivantes : crite`re de de´placement de 1 λ/D, largeur des zones de soustraction de 2 λ/D,
rayon maximal de la zone de traitement de 2′′ (plus de gain significatif en contraste au-dela` de
cette se´paration de l’algorithme LOCI par rapport a` l’ADI classique pour les donne´es conside´re´es
dans ce manuscrit), taille des zones d’optimisation de 300 λ/D et un rapport d’aspect des zones
d’optimisation de 1.
Je note que des versions de l’algorithme LOCI optimise´es pour limiter fortement l’auto-
soustraction des compagnons existent (Marois et al. 2010a; Pueyo et al. 2012). L’ame´lioration
de l’algorithme que j’ai utilise´ pendant ma the`se pour tenir compte de ces aspects fait partie des
pistes de recherche future envisageables.
Si l’utilisateur a choisi d’introduire des plane`tes synthe´tiques, le traitement ADI est aussi
applique´ aux cubes contenant ces plane`tes. Pour le calcul de l’atte´nuation d’une plane`te, je me
suis pose´ la question d’utiliser le rapport des maxima du flux ou le rapport des flux somme´s sur
des valeurs positives 61 dans des ouvertures d’une taille de´finie par l’utilisateur avant et apre`s le
traitement. Je compare a` la figure IV.2.7 la transmission 62 calcule´e par ces deux me´thodes de
l’algorithme ADI classique applique´ sur les donne´es de HIP 14555 en fonction de la se´paration
angulaire. Pour cela, j’ai injecte´ six plane`tes synthe´tiques a` 0,1, 0,3, 0,5, 1,0, 1,5 et 2′′. Pour le flux
total, j’utilise des ouvertures de 6 pixels de diame`tre (∼1,5 fois la largeur de la FEP). Bien que
similaires aux se´parations petites et grandes, je note que les deux courbes sont assez diffe´rentes
entre 0,3–1′′ (e´carts de 3-12%). Ceci est duˆ au fait que le flux total de´pend de la morphologie
de la FEP de la plane`te, contrairement au maximum. Ne´anmoins, j’ai ve´rifie´ que ces diffe´rences
d’atte´nuation ont un effet ne´gligeable sur les limites de de´tection (section IV.2.3.2). Par la suite,
je calcule les atte´nuations des algorithmes ADI et SDI par le rapport des maxima du flux des
plane`tes synthe´tiques, car ce crite`re est mieux adapte´ a` la me´thode que j’utilise pour calculer le
niveau de bruit des images (e´cart-type de l’intensite´ des pixels, section IV.2.2.1).
Pour l’estimation des niveaux de de´tection, le code lisse les images issues des traitements
ADI sur des boˆıtes de 3 pixels × 3 pixels et calcule le profil radial de l’e´cart-type azimutal du
bruit (section IV.2.2.1).
61. L’image fournie par les traitements diffe´rentiels (SDI et/ou ADI) posse`de des valeurs positives et ne´gatives.
Les plane`tes synthe´tiques e´tant injecte´es avec des valeurs positives, je ne conside`re que les pixels de valeur positive
pour le calcul du flux total.
62. Autrement dit, le comple´mentaire a` 1 de l’atte´nuation. L’atte´nuation est la plus forte pour les valeurs faibles
de la transmission.
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Figure IV.2.7 – E´volution de l’atte´nuation avec la se´paration angulaire de l’algorithme ADI
classique applique´ sur les donne´es de HIP 14555, calcule´e par le rapport des flux maximum
(courbe noire) et total (courbe rouge) de plane`tes synthe´tiques. Pour cette e´tude, j’ai conside´re´
six plane`tes a` des se´parations de 0,1, 0,3, 0,5, 1,0, 1,5 et 2′′ de contraste 5×10−2 et 10−2 pour
les deux plus proches et 10−3 pour les autres. Les courbes sont assez similaires sauf dans la
re´gion 0,3–1′′ (e´carts de 3–12%). Ne´anmoins, cet effet est ne´gligeable sur les valeurs des limites
de de´tection. J’utilise par la suite le rapport des flux maxima pour l’estimation de l’atte´nuation
des traitements diffe´rentiels (ADI et/ou SDI).
IV.2.3 Comparaison des techniques d’imagerie diffe´rentielle
Dans cette section, je discute les performances des diffe´rentes techniques d’imagerie diffe´ren-
tielle discute´es au paragraphe IV.2.2.
IV.2.3.1 Images issues des traitements
La figure IV.2.9 montre les images obtenues apre`s les trois traitements ADI pour la longueur
d’onde 1,625 µm (en haut et de gauche a` droite, ADI classique, ADI radial et LOCI) et les
traitements SDI et SDI+ADI classique pour la soustraction 1,575−1,625 (en bas). Les e´chelles
des images sont identiques et line´aires. Le diame`tre de la zone centrale des images ADI radial et
LOCI (zone non traite´e car aucune image ne ve´rifie le crite`re du de´placement d’un point source)
est 0,06′′. Je note que les images traite´es par ADI classique et ADI radial (en haut, gauche et
milieu) ont un aspect assez similaire et font toutes deux apparaˆıtre une structure au centre des
images. Cette dernie`re ressort plus nettement sur l’image produite par l’ADI radial. La raison
est que ce dernier impose un crite`re sur le de´placement d’un point source : pour les anneaux les
plus petits (sche´ma de gauche de la figure IV.2.6), l’image de re´fe´rence sera construite a` partir
d’images plus e´loigne´es dans le temps, qui ont des structures des re´sidus stellaires diffe´rentes
de celle de l’image a` traiter. L’ADI classique conside`re l’ensemble des images de la se´quence,
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Figure IV.2.8 – Organigramme de la chaˆıne de re´duction des donne´es. Voir les sections IV.2.1
et IV.2.2 pour l’explication de´taille´e des e´tapes.
d’ou` une meilleure soustraction des re´sidus (mais aussi une atte´nuation des points sources plus
grande). Cette structure est forme´e d’une composante positive (en blanc) et d’une composante
ne´gative (en noir). Cette structure est due aux variations temporelles de la correction de l’optique
adaptative. En effet, les observations en bande H (longueur d’onde centrale de 1,65 µm) ne sont
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Figure IV.2.9 – Images produites par les traitements ADI classique, ADI radial et LOCI pour
le filtre spectral a` 1,625 µm (en haut, de gauche a` droite), et SDI et SDI+ADI classique
pour la soustraction 1,575−1,625 (en bas, de gauche a` droite) pour l’e´toile HIP 14555. Les
images sont normalise´es au maximum de la FEP et seuille´es entre −5×10−5 et +5×10−5. Les
e´chelles sont identiques et line´aires. Le nord est en haut et l’est a` gauche. Le diame`tre de la zone
centrale des images ADI radial et LOCI (zone non traite´e car aucune image ne ve´rifie le crite`re
du de´placement d’un point source) est 0,06′′.
pas limite´es par la diffraction, autrement dit la largeur de la FEP observe´e (∼51–85 mas pour
les donne´es que j’ai analyse´es) est plus grande que celle pre´dite par la diffraction (∼42 mas). Les
performances de l’optique adaptative sont donc plus variables au cours du temps. L’algorithme
LOCI (en haut a` droite) ne montre pas cette structure pour des se´parations infe´rieures a` 0,2′′, car
l’image de re´fe´rence est forme´e par une combinaison line´aire optimise´e des images. Par exemple,
les images ou` la correction de l’optique adaptative sera trop diffe´rente de celle de l’image a`
traiter ont des poids faibles. Cependant, aux courtes se´parations, le nombre d’images utilise´es
pour la combinaison line´aire est petit car le champ de vue tourne lentement. Ceci explique que la
pre´sence de re´sidus pre`s du centre de l’image (en haut a` droite). Un autre moyen de s’affranchir
des variations de la correction de l’optique adaptative est d’appliquer le traitement SDI avant le
traitement ADI. Le re´sultat de ce traitement est montre´ en bas a` droite dans le cas SDI+ADI
classique. La structure pre`s du centre de l’image n’apparaˆıt plus et le niveau des re´sidus est plus
faible aux courtes se´parations (≤0,2′′) que celui de l’image produite par le traitement LOCI (en
haut a` droite).
IV.2.3.2 Limites de de´tection a` 5 σ
Pour le calcul des limites de de´tection SDI et SDI+ADI classique, je me place dans le cas
extreˆme ou` le contraste relatif des plane`tes entre les deux bandes est 0. Ce cas correspond a` une
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plane`te dont l’atmosphe`re contient du me´thane qui absorbe comple`tement le flux a` la longueur
d’onde de l’image de soustraction. Je ne´glige ainsi l’atte´nuation du traitement SDI. Pour la
combinaison SDI+ADI classique ainsi que les traitements ADI, je tiens compte de l’atte´nuation
de l’algorithme ADI en introduisant six plane`tes synthe´tiques de se´paration 0,1, 0,3, 0,5, 1, 1,5
et 2′′ et de contraste 5×10−2 et 10−2 pour les deux plus proches et 10−3 pour les autres. J’ai
aussi injecte´ ces plane`tes dans deux directions a` 180◦ pour moyenner les variations azimutales.
J’ai choisi les valeurs de se´paration et d’angle de position pour e´viter que le flux d’une plane`te
synthe´tique soit contamine´ par celui des autres plane`tes et biaise par conse´quent l’estimation
de l’atte´nuation ADI (je rappelle que les plane`tes synthe´tiques sont injecte´es toutes en meˆme
temps, paragraphe IV.2.2.1). Si les plane`tes sont trop proches radialement, leurs flux pourraient
s’additionner. Le proble`me existe aussi pour l’angle de position. En effet, si la rotation ADI
est importante et que les plane`tes synthe´tiques ne sont pas assez e´carte´es angulairement, leurs
signatures vont se me´langer lors de l’estimation de l’image de re´fe´rence des re´sidus stellaires et
fausser le calcul de l’atte´nuation ADI. J’ai choisi une valeur de 180◦ par rapport a` l’amplitude
de rotation la plus importante des e´toiles du programme d’observation. Celle-ci est la plus forte
pour Fomalhaut et vaut 155◦ (table IV.1.1).
La figure IV.2.10 repre´sente les limites de de´tection a` 5 σ des diffe´rents algorithmes sans (en
haut) et avec (en bas) prise en compte de l’atte´nuation ADI de points sources hors-axe. Pour les
se´parations infe´rieures a` 0,1′′, ou` je n’ai pas injecte´ de plane`tes synthe´tiques, j’impose les valeurs
de l’atte´nuation a` des valeurs arbitrairement petites car ces re´gions sont masque´es par la pastille
centrale du FQPM (figure IV.2.1). Pour le graphique du bas, les limites de de´tection des trois
algorithmes ADI (ADI classique, ADI radial et LOCI) et du traitement SDI+ADI classique sont
corrige´es de l’atte´nuation induite par le traitement ADI, alors que celle du traitement SDI ne
l’est pas (hypothe`se optimiste d’une plane`te visible dans une bande spectrale et non visible dans
l’autre). Sans tenir compte de l’atte´nuation (graphique du haut), le niveau de de´tection atteint
par l’ADI classique (note´ cADI, courbe rouge) est meilleur que celui de l’ADI radial (note´ rADI,
courbe verte) aux se´parations plus petites que 0,4′′. Ceci est duˆ au fait que l’ADI radial utilise
un crite`re sur le de´placement de points sources pour la se´lection des images conside´re´es pour la
construction de l’image de re´fe´rence (section IV.2.2.2). En particulier aux petites se´parations,
les images utilise´es seront assez e´loigne´es dans le temps et auront un champ de re´sidus moins
corre´le´ avec celui de l’image a` traiter. Toutefois, l’ADI radial atte´nue moins que l’ADI classique,
graˆce au crite`re de de´placement de points sources. Ceci est illustre´ sur le graphique du bas, ou`
les performances des deux algorithmes sont similaires aux se´parations plus proches que 0,5′′.
Quant au LOCI (courbe bleue), les performances sans prise en compte de l’atte´nuation sont
meilleures que celles des traitements ADI classique et ADI radial, en particulier aux courtes
se´parations (∼0,25′′). Ceci est en accord avec le re´sultat attendu, car la soustraction des speckles
par le LOCI est bien moins sensible aux variations de la correction de l’optique adaptative que
les deux algorithmes pre´ce´dents (figure IV.2.9, en haut a` droite). Cependant, ce graphique ne
permet pas de comparer les performances re´elles des algorithmes de traitement diffe´rentiel, car il
ne prend pas en compte l’atte´nuation de ceux-ci. Je tiens compte de cet aspect uniquement pour
les algorithmes ADI dans le graphique du bas. En conside´rant de nouveau l’algorithme LOCI,
je note que le niveau de de´tection re´el permis par ce dernier est re´duit d’un facteur 4, mais reste
cependant meilleur que ceux des ADI classique et radial. Pour le traitement SDI (courbe noire),
la limite de de´tection est le´ge`rement meilleure ou similaire a` celle du LOCI aux se´parations
infe´rieures a` ∼0,5′′, mais est plus mauvaise au-dela`. Ceci est duˆ au fait qu’aux se´parations
supe´rieures a` 0,5′′, le bruit de de´tection dominant n’est plus le bruit de speckles mais les bruits
de photon et de lecture. Dans ce cas-la`, la soustraction SDI augmente le niveau de bruit. Enfin,
les performances du traitement SDI+ADI classique corrige´es de l’atte´nuation ADI permettent
152
IV.2.3. Comparaison des techniques d’imagerie diffe´rentielle
Figure IV.2.10 – Profils radiaux de la limite de de´tection en contraste par rapport a` l’e´toile
apre`s les traitements SDI, ADI classique (note´ cADI), ADI radial (note´ rADI) et LOCI corres-
pondant aux images de HIP 14555 montre´es a` la figure IV.2.9. Le graphique du haut ne prend
pas en compte l’atte´nuation de points sources. Celui du bas tient compte de l’atte´nuation du trai-
tement ADI mais pas celle du traitement SDI (paragraphe IV.2.3.2). J’ai mesure´ l’atte´nuation
des traitements ADI classique, ADI radial et LOCI en introduisant douze plane`tes synthe´tiques
de se´paration 0,1, 0,3, 0,5, 1, 1,5 et 2′′, de contraste 5×10−2 et 10−2 pour les deux plus proches
et 10−3 pour les autres et dans deux directions d’angle 180◦.
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un gain important en contraste (d’un facteur ∼5) par rapport a` tous les algorithmes pre´ce´dents,
a` l’exception de l’algorithme LOCI pour les se´parations infe´rieures a` 0,5′′. Ceci s’explique par le
fait que le SDI peut e´talonner les speckles produits par les variations temporelles de la correction
de l’optique adaptative et augmente ainsi l’efficacite´ de l’ADI classique (figure IV.2.9, image en
bas a` droite a` comparer a` celle en haut a` gauche). Les niveaux de de´tection a` 5 σ obtenus par
Boccaletti et al. (2008) pour AB Doradus (figure IV.1.2) ne tiennent pas compte de l’atte´nuation
ADI. Si je compare le niveau de de´tection a` 5 σ atteint a` 0,25′′ pour HIP 14555 sans prendre
en compte l’atte´nuation (graphique du haut de la figure IV.2.10) avec celui pour AB Doradus,
je note qu’il vaut 4×10−5 pour la premie`re e´toile contre 10−4 pour la seconde, soit 2,5 fois
mieux. Ceci est duˆ au mode d’observation. HIP 14555 a e´te´ observe´e en ADI avec une rotation
de 66◦ (champ de vue tournant progressivement par rapport au de´tecteur tout en maintenant
les aberrations du te´lescope fixes), alors qu’AB Doradus l’a e´te´ en changeant manuellement
l’orientation du champ de vue par pas de 5◦ pour couvrir une rotation de 50◦.
J’ai compare´ les performances de plusieurs techniques d’imagerie diffe´rentielle (cADI, rADI,
LOCI, SDI et SDI+cADI) a` l’aide des profils radiaux de l’e´cart-type azimutal du bruit. Cette
me´thode n’est pas comple`tement satisfaisante car en moyennant azimutalement le bruit, on
perd l’information sur sa structure locale. Or c’est cette dernie`re qui compte pour la de´tection
de points sources. Marois et al. (2008a) ont en particulier montre´ que le niveau de confiance
avec lequel on de´tecte un point source dans une image est lie´ a` la structure du bruit. Dans le cas
d’images traite´es en ADI, cette structure est quasi gaussienne et un crite`re a` 5 σ est pertinent.
Une autre limitation des profils radiaux vient de la comparaison des performances des techniques
d’e´talonnage des speckles. En examinant les images de la figure IV.2.9, je note une grande dis-
parite´ entre les morphologies des champs de re´sidus stellaires selon la technique employe´e. Par
exemple, les images en ADI classique et radial ont des structures bien moins homoge`nes azimu-
talement que les images LOCI, SDI et SDI+ADI classique. Un point source aura un rapport
signal a` bruit bien diffe´rent selon son angle de position dans l’image pour une se´paration donne´e.
En moyennant ces variations, le profil radial lisse ces dernie`res et pourrait donner des limites de
de´tection meilleures que ce qu’elles sont en re´alite´. Ainsi, par exemple, le gain d’un algorithme
optimise´ comme le LOCI par rapport aux algorithmes ADI classique et radial serait moindre
que ce a` quoi on pourrait s’attendre au vu des images issues des traitements (figure IV.2.9).
Une solution serait de calculer des cartes des niveaux de de´tection, comme ont fait Lagrange
et al. (2012b) pour des observations ADI du disque entourant l’e´toile HR 4796 A, et d’en faire
le profil radial moyen. Je montre les profils radiaux moyens du niveau de bruit (sans prise en
compte de l’atte´nuation de points sources) des cartes correspondant aux images de HIP 14555
a` la figure IV.2.11. Ce graphique est a` comparer avec celui en haut de la figure IV.2.10. Je
remarque que les courbes des traitements rADI, LOCI et SDI+cADI (courbes verte, bleue et
orange respectivement) sont e´quivalentes par les deux me´thodes, alors que les courbes des traite-
ments ADI et surtout SDI (courbes rouge et noire) montrent des niveaux de de´tection meilleurs
pour le profil radial moyen de la carte de l’e´cart-type du bruit. Dans cet exemple, on ne voit pas
d’ame´lioration significative de l’e´talonnage des speckles par l’algorithme LOCI. Je n’ai pas eu le
temps de re´aliser cette e´tude pour l’ensemble des e´toiles du programme d’observation pour ve´ri-
fier si j’obtiens des re´sultats similaires. Comme les performances relatives des algorithmes ADI
de´pendent des conditions d’observations (atmosphe´rique et instrumentale), je ne peux donc pas
conclure sur l’efficacite´ de l’algorithme LOCI a` mieux e´talonner les speckles aux courtes se´para-
tions. Je pourrai ne´anmoins mener cette e´tude dans les mois qui suivront ma the`se. Par la suite,
j’ai de´cide´ de de´terminer les niveaux de de´tection du programme d’observation en calculant le
profil radial de l’e´cart-type azimutal du bruit des images fournies par les traitements diffe´rentiels.
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Figure IV.2.11 – Niveaux de bruit a` 5 σ calcule´s par le profil moyen de la carte de l’e´cart-type
du bruit a` 5 σ. Je ne tiens pas compte de l’atte´nuation des traitements diffe´rentiels donc ce
graphique est a` comparer avec celui en haut de la figure IV.2.10. Je remarque que les courbes
des traitements rADI, LOCI et SDI+cADI (courbes verte, bleue et orange respectivement) sont
e´quivalentes par les deux me´thodes, alors que les courbes des traitements ADI et surtout SDI
(courbes rouge et noire) montrent des niveaux de de´tection meilleurs pour le profil radial moyen
de la carte de l’e´cart-type du bruit.
Dans le chapitre suivant, je discute les performances en contraste, tempe´rature effective et
masse pour l’ensemble des e´toiles du programme d’observation.
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Interpre´tation des performances du
programme d’observation
J’ai analyse´ l’ensemble des donne´es en utilisant le traitement ADI classique. Aucun point
source n’a e´te´ de´tecte´ dans les images. Toutefois, les performances de l’ADI classique se de´-
gradent quand la se´paration a` l’e´toile diminue a` cause de la non-optimisation de la combinaison
des images utilise´es pour construire l’image de re´fe´rence (voir par exemple l’image en haut a`
gauche de la figure IV.2.9). Le traitement des images avec l’algorithme LOCI pourrait ame´lio-
rer l’e´talonnage des speckles proches du centre de l’image et permettre la de´tection de points
sources dans ces re´gions. Je me`nerai cette e´tude apre`s ma the`se. Dans le cas ou` aucun point
source n’est de´tecte´ dans une image, le niveau de de´tection mesure´ dans cette dernie`re donne
ne´anmoins une information importante sur la sensibilite´ des observations. Je pre´sente d’abord
les limites de de´tection en contraste, tempe´rature effective et masse pour le traitement ADI clas-
sique seul (section IV.3.1). A` la section IV.3.2, j’explique dans un premier temps les difficulte´s
de l’interpre´tation des flux mesure´s en SDI, et je propose une me´thode base´e sur les mode`les
e´volutifs d’objets de masse substellaire pour re´pondre a` ce proble`me. Cependant, je ne peux
pas appliquer cette me´thode a` toutes les e´toiles observe´es, car je ne dispose pas actuellement de
la photome´trie dans les filtres SDI de NaCo de mode`les d’e´volution e´chantillonne´s aux faibles
masses (.10 MJ) 63. Ne´anmoins, j’emploie la me´thode conside´re´e pour le traitement ADI clas-
sique seul, en me plac¸ant dans l’hypothe`se optimiste ou` l’atte´nuation du traitement SDI est nulle
(plane`te contenant du me´thane), pour de´terminer les meilleures performances permises par la
combinaison SDI+ADI classique. Enfin, j’applique sur deux exemples d’e´toile la me´thode que
j’ai de´crite pour l’interpre´tation des donne´es SDI pour e´valuer les performances re´elles de la
combinaison SDI+ADI classique (section IV.3.3).
IV.3.1 Limites de de´tection en ADI classique
IV.3.1.1 Niveaux de de´tection a` 5 σ
La figure IV.3.1 montre ces limites en termes de contraste par rapport a` l’e´toile a` 5 σ. Ces
dernie`res sont moyenne´es sur les quatre filtres SDI. Pour plus de clarte´, j’ai se´pare´ l’ensemble des
re´sultats du programme d’observation (18 jeux de donne´es) en deux graphiques. Je tiens compte
de l’atte´nuation de l’ADI classique en introduisant seize plane`tes synthe´tiques a` des se´parations
63. Les mode`les sont te´le´chargeables depuis le site de France Allard (http://perso.ens-lyon.fr/france.
allard/), mais ils ne fournissent pas la photome´trie dans les filtres SDI.
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Figure IV.3.1 – Limites de de´tection en contraste apre`s le traitement ADI classique pour l’en-
semble des e´toiles du programme d’observation.
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de 0,1, 0,3, 0,5, 1, 1,5, 2, 3 et 4′′, de contraste 5×10−2 et 10−2 pour les deux plus proches et
10−3 pour toutes les autres et dans deux directions d’angle 180◦.
Je distingue deux re´gimes d’e´volution du contraste :
– Se´parations .1,5′′ : le contraste diminue rapidement car le bruit de de´tection dominant
est le bruit de speckles, or celui-ci est e´talonne´ par l’ADI classique. A` 1′′, les niveaux de
de´tection me´dians sont de 2×10−5–3×10−5.
– Se´parations &1,5′′ : le contraste diminue moins et sature au-dela` de 2–2,5′′ car les bruits
dominants sont le bruit de photon (les filtres SDI ont des largeurs e´troites de 0,025 µm)
ou le bruit de lecture du de´tecteur.
Les niveaux de de´tection les moins bons sont ceux des e´toiles HIP 106231 et HIP 30314
(∼10−4 a` 2′′). En effet, les conditions d’observation e´taient les plus mauvaises (seeing de 1,83′′
et 1,70′′ respectivement, table IV.1.1) et les amplitudes de rotation e´taient faibles (10◦ et 15◦
respectivement).
J’observe une remonte´e du contraste au-dela` de 2′′ pour l’observation de HIP 76829 dans
le mode champ de vue fixe par rapport au de´tecteur (graphique du bas, courbe en trait plein
bleu). Ceci est duˆ au mode d’observation non optimal de l’e´toile pour l’ADI (le mode optimal
correspond au cas ou` la pupille est fixe par rapport au de´tecteur). Pour cette e´toile, l’orientation
de la pupille du te´lescope tourne au cours du temps. Pour utiliser le meˆme traitement ADI que
pour les autres e´toiles, le code applique une rotation artificielle en tournant nume´riquement les
images du cube maˆıtre. La suite du traitement est identique au traitement des observations en
mode pupille fixe par rapport au de´tecteur (paragraphe IV.2.2.2).
Les donne´es acquises en mode sature´ (sans coronographe) montrent de moins bonnes perfor-
mances aux grandes se´parations (&1,5′′) par rapport a` des e´toiles de meˆme magnitude observe´es
dans des conditions atmosphe´riques (seeing, amplitude de rotation) similaires mais avec le coro-
nographe FQPM. Par exemple, HIP 118008 a un niveau de de´tection trois fois moins bon que
HIP 7576, alors que les temps d’inte´gration par image sont du meˆme ordre de grandeur (20 et
30 s respectivement). Un autre exemple est HD 38678 et HIP 114046 : les temps d’inte´gration
sont semblables (2,5 et 3 s respectivement) mais le contraste par rapport a` l’e´toile atteint pour
la premie`re est moins bon d’un facteur 2. Une exception est Fomalhaut, dont le contraste conti-
nue de diminuer au-dela` de 2′′ car le nombre d’images additionne´es est grand (temps de pose
re´sultant de 50× 0,5 s = 25 s).
En conside´rant maintenant le domaine des se´parations plus petites que 1,5′′, ou` le bruit
de de´tection dominant est le bruit de speckles, je note que les contrastes les plus faibles sont
obtenus pour les observations combinant un DIT long, un seeing petit et une grande amplitude
de rotation (tables IV.1.1 et IV.1.2). En particulier, les quatre meilleures courbes correspondent
a` des e´toiles observe´es en aouˆt 2010, ou` les conditions d’observation e´taient plus favorables
(HD 10647, HIP 98470, HIP 14555 et HIP 7576). Une exception semble eˆtre Fomalhaut, dont la
courbe de de´tection est quelque peu de´cevante en regard de la tre`s forte amplitude de rotation
(155◦) et des bonnes conditions d’observation (seeing moyen de 0,85′′, table IV.1.1). Cependant,
la dure´e de cette observation est de 3 h. En un temps d’observation aussi long, la correction de
l’optique adaptative a varie´ fortement et ge´ne`re des speckles de temps de vie courts. Ceux-ci sont
la limitation principale a` l’e´talonnage de l’ADI classique. Ne´anmoins, en appliquant le traitement
SDI pre´alablement au traitement ADI classique, on atte´nue l’intensite´ de ces speckles d’un facteur
4 a` 10 aux se´parations infe´rieures a` 0,5′′ (paragraphe IV.3.2.2). Une e´tude inte´ressante que je n’ai
pas eu le temps de mener serait de ne traiter que les parties de la se´quence d’observation pendant
lesquelles le champ de vue autour de l’e´toile a tourne´ le plus vite, c’est-a`-dire les donne´es acquises
lorsque l’e´toile est passe´e au ze´nith. En enlevant les images du de´but et de la fin de la se´quence,
la corre´lation temporelle des speckles sera peut-eˆtre ame´liore´e, d’ou` une meilleure performance
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de l’algorithme ADI classique. Une autre possibilite´ serait d’appliquer le traitement LOCI −
non seulement pour cette e´toile mais aussi pour toutes les autres observe´es −, car ce dernier
appliquera un poids faible aux images trop e´loigne´es dans le temps. Je traiterai l’ensemble des
donne´es avec l’algorithme LOCI dans les mois qui suivront ma the`se.
IV.3.1.2 Limites de sensibilite´ en tempe´rature effective de compagnons
Lorsqu’aucun point source n’est de´tecte´ dans les donne´es d’une observation, on peut ne´an-
moins estimer les limites de sensibilite´ de cette dernie`re en termes de proprie´te´s physiques de
compagnons que l’on aurait pu de´tecter. Pour cela, on suppose que le niveau de bruit mesure´
dans une image a` X σ (ici X = 5) correspond au flux d’un compagnon. Les deux proprie´te´s phy-
siques de compagnon que je conside`re par la suite sont la tempe´rature effective et la masse. Les
limites en tempe´rature effective me permettront d’e´valuer la pertinence ou non de l’utilisation
du mode SDI pour la re´duction des donne´es. En effet, si celles-ci ne descendent pas en dessous
de 1300 K (tempe´rature d’apparition des bandes d’absorption du me´thane Burrows et al. 1997;
Chabrier et al. 2000), l’utilisation du SDI n’apportera pas de gain en sensibilite´ car le flux d’un
e´ventuel compagnon s’auto-soustraira. En the´orie, cela se produit a` faible se´paration angulaire
(<1,3′′ pour la soustraction la plus grande 1,575−1,625) mais en pratique, ce phe´nome`ne d’auto-
soustraction peut eˆtre assez important sur une grande partie voire la quasi-totalite´ du champ
de vue SDI (section IV.3.2.1). Les limites en masse, quant a` elles, seront utiles pour de´terminer
la nature physique (plane`te, naine brune) des compagnons que l’on aurait pu de´tecter.
La conversion des contrastes mesure´s dans les images en tempe´ratures effectives de com-
pagnons potentiellement de´tectables suppose l’utilisation d’un mode`le d’e´volution d’objets de
masse substellaire. J’utilise le mode`le BT-SETTL (Allard et al. 2011), qui est valide pour les
objets de masse allant du re´gime stellaire jusqu’au re´gime plane´taire (Mp . 25 MJ, Schneider
et al. 2011) et de tempe´rature effective aussi froide que 400 K. Ce mode`le ne´glige les effets de
l’irradiation stellaire mais tient compte de l’opacite´ des nuages. Il donne pour chaque aˆge, com-
pris entre 1 Ma et 10 Ga par pas de 1, 10, 100 et 1 000 Ma, la masse, la tempe´rature effective et
les magnitudes absolues dans les diffe´rents filtres de NaCo. Pour convertir les contrastes com-
pagnon/e´toile a` 5 σ en tempe´rature effective, j’utilise la relation liant ceux-ci aux magnitudes
apparentes du compagnon et de l’e´toile :
mc −m? = −2,5× log10
(
Fc
F?
)
(IV.3.1)
ou` mc est la magnitude apparente du compagnon, m? la magnitude apparente de l’e´toile, Fc le
flux du compagnon et F? le flux de l’e´toile. Les valeurs du rapport Fc/F? sont donne´es par la
figure IV.3.1.
Les mode`les d’e´volution donnant des magnitudes absolues, je remplace mc en utilisant la
relation entre les magnitudes apparente et absolue :
mc −Mc = 5× log10(d)− 5 (IV.3.2)
ou` Mc est la magnitude absolue du compagnon et d la distance de l’e´toile en pc.
J’obtiens finalement :
Mc = m? − 2,5× log10
(
Fc
F?
d2
)
+ 5 (IV.3.3)
Je convertis ensuite les magnitudes absolues mesure´es en tempe´rature effective en faisant
une interpolation line´aire des magnitudes absolues du mode`le d’e´volution sur les magnitudes
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Figure IV.3.2 – Courbes d’e´volution de la magnitude absolue en bande H en fonction de la
tempe´rature effective (gauche) et de la masse (droite) d’un compagnon pour diffe´rents aˆges de
l’e´toile. Le mode`le utilise´ est le mode`le BT-SETTL (Allard et al. 2011, section IV.3.1.2). La
le´gende est commune aux deux graphiques. La relation magnitude absolue - tempe´rature effective
de´pend peu de l’aˆge de l’e´toile, a` part pour un aˆge de 5 Ga (voir note 64). Au contraire, la
relation magnitude absolue - masse de´pend critiquement de l’aˆge de l’e´toile, d’autant plus que la
magnitude absolue est faible (en particulier pour MH≤ 16).
absolues mesure´es et en utilisant les aˆges de la table IV.1.1 et les courbes du graphique de
gauche de la figure IV.3.2. Quand l’aˆge de l’e´toile n’est pas mode´lise´, j’utilise la valeur dans la
grille des mode`les qui est la plus proche de l’aˆge estime´ de l’e´toile. J’utilise la meˆme me´thode
pour convertir les niveaux de de´tection en contraste a` 5 σ en limites de sensibilite´ en masse de
compagnons (section IV.3.1.3).
Je montre les limites de de´tection en tempe´rature effective du programme d’observation
pour l’ADI classique a` la figure IV.3.3. Un premier point important est que toutes les limites
de de´tection atteignent 1300 K (a` des se´parations supe´rieures a` 0,5–0,6′′ pour 50% des cibles),
qui est la tempe´rature seuil ou` les bandes d’absorption du me´thane apparaissent dans le cas ou`
l’atmosphe`re est a` l’e´quilibre chimique (Burrows et al. 1997; Chabrier et al. 2000). Ce re´sultat est
important car il justifie l’inte´reˆt d’utiliser le traitement SDI, ce que je fais dans la section IV.3.2.
Cette tempe´rature est atteinte a` des se´parations plus petites pour les e´toiles observe´es au mois
d’aouˆt (en moyenne, ∼0,5′′ pour le graphique du bas de la figure IV.3.3 contre ∼1′′ pour le
graphique du haut de la meˆme figure). Ceci est duˆ aux meilleures conditions d’observation
(contrastes compagnon/e´toile plus faibles, figure IV.3.1), mais aussi aux distances des e´toiles
globalement un peu plus petites (valeur me´diane de 19,2 pc contre 23,8 pc) et aux magnitudes
apparentes des e´toiles le´ge`rement plus grandes (valeur me´diane de 4,83 contre 4,34, table IV.1.1).
En particulier, HIP 114046 est tre`s proche du Soleil (3,3 pc) et HIP 14555 a la magnitude
apparente la plus e´leve´e (mH = 6,58). Les limites de sensibilite´ de ces deux e´toiles atteignent
meˆme des tempe´ratures infe´rieures a` 500 K (a` ∼2′′), qui est la tempe´rature minimale accessible
par SPHERE autour d’e´toiles de type M mais a` une se´paration de 0,2′′ (section I.2.3.1). Un
autre exemple est HIP 102409 et HIP 76829 (observation en champ du vue fixe par rapport au
de´tecteur, courbe en points-tirets rouges du graphique du haut de la figure IV.3.3). Les limites de
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Figure IV.3.3 – Limites de sensibilite´ en tempe´rature effective apre`s le traitement ADI classique
pour l’ensemble des e´toiles du programme d’observation.
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de´tection en contrastes sont moins bonnes pour la premie`re e´toile a` partir de 1,5′′, mais celle-ci est
plus proche et a une magnitude apparente plus faible. En convertissant les limites en contrastes
en limites en tempe´rature effective, les performances pour HIP 102409 sont meilleures que pour
HIP 76829 (∼600 K contre 700 K). La plupart des limites de de´tection des e´toiles observe´es au
mois d’aouˆt descendent a` des tempe´ratures infe´rieures a` 700 K, a` l’exception de HIP 106231 et
HIP 76829 (graphique du bas de la figure IV.3.3, courbes en tirets verts et en trait plein bleu), a`
cause de mauvaises conditions et d’un mode d’observation non optimal, et HD 10647 (graphique
du haut de la figure IV.3.3, courbe en tirets verts), qui est plus vieille (∼5 Ga 64). Les courbes
de sensibilite´ en tempe´rature effective pour les e´toiles observe´es en de´cembre et Fomalhaut sont
limite´es a` des valeurs comprises entre 800 et ∼1100 K. Bien que cette dernie`re soit proche du
Soleil (7,7 pc), sa magnitude apparente est la plus petite (mH = 0,94).
IV.3.1.3 Limites de sensibilite´ en masse de compagnons
Je discute finalement les limites de de´tection en masse de compagnons que l’on aurait pu
de´tecter a` partir de l’interpolation line´aire des relations magnitude absolue - masse (graphique
de droite de la figure IV.3.2). Cette grandeur physique est tre`s sensible a` l’aˆge de l’e´toile, comme
le montrent les courbes trace´es a` la figure IV.3.4. En particulier dans le graphique du haut,
je note une forte se´gre´gation spatiale suivant que les e´toiles sont aˆge´es de moins de 200 Ma
(courbes atteignant des masses faibles), de 300–400 Ma (HD 38678 et Fomalhaut) et de 4,8 Ga
(HD 10647, courbe visible en haut a` droite).
Un autre exemple illustrant la tre`s forte de´pendance de la masse d’un compagnon envers
l’aˆge de l’e´toile est la comparaison de HIP 102409 et HIP 114046 : les contrastes a` 5 σ a` 1′′ sont
plutoˆt moyens (3×10−5) mais ces e´toiles sont tre`s jeunes (12 et 30 Ma respectivement). Pour
celles-ci, les limites de de´tection passent sous une masse de 2 MJ a` partir de ∼1′′.
A` l’exception de HD 10647, je remarque que toutes les courbes descendent en dessous de
25 MJ, qui est la masse maximale des plane`tes propose´e par Schneider et al. (2011) sur la
base de la distribution en masse des exoplane`tes connues. Cette valeur est atteinte pour des
se´parations supe´rieures a` 1′′ pour les e´toiles plus jeunes que 200 Ma et des se´parations au-dela`
de ∼1,5′′ pour HD 38678 et Fomalhaut. Pour 2/3 des cibles, cette limite est obtenue pour des
se´parations supe´rieures a` ∼0,7′′.
Pour les e´toiles plus jeunes que 200 Ma, les courbes de sensibilite´ de 80% des cibles atteignent
13 MJ (masse maximale d’objets ne produisant pas d’e´nergie par combustion nucle´aire, Burrows
et al. 2001) a` des se´parations infe´rieures a` 1′′. Les “sauts” des courbes en masse de HIP 76829
entre 17 et 13 MJ sont dus a` un “plateau” de la magnitude absolue en bande H dans les relations
the´oriques du mode`le pour des masses de 12–15 MJ (graphique de droite de la figure IV.3.2).
Enfin pour 75% des cibles plus jeunes que 200 Ma (1/3 des cibles en conside´rant toutes les
e´toiles du programme d’observation), les limites descendent en dessous de 6 MJ.
J’ai discute´ les limites de sensibilite´ en masse de compagnons en fonction de la se´paration
angulaire. Une unite´ plus commode est la se´paration physique en UA. Cependant, cette dernie`re
de´pend de la distance de l’e´toile. Il est donc difficile de repre´senter les courbes de sensibilite´ de
plusieurs e´toiles sur un meˆme graphique si elles ont des distances tre`s diffe´rentes. J’ai donc opte´
pour une repre´sentation en diagramme en baˆtons montrant les limites de sensibilite´ en masse
de compagnons que l’on aurait pu de´tecter, pour trois valeurs de 25, 13 et 6 MJ (figure IV.3.5)
et diffe´rents intervalles de se´parations. Un des objectifs du programme d’observation e´tait de
64. Pour cet aˆge, je note une forte discontinu¨ıte´ de la magnitude absolue (d’une valeur de 4) pour des tempe´ra-
tures effectives infe´rieures a` ∼900 K (graphique de gauche de la figure IV.3.2). J’ignore si cette discontinu¨ıte´ est
re´elle ou due a` des limitations du mode`le.
163
Chapitre IV.3. Interpre´tation des performances du programme d’observation
Figure IV.3.4 – Limites de sensibilite´ en masse apre`s le traitement ADI classique pour l’en-
semble des e´toiles du programme d’observation.
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Figure IV.3.5 – Diagramme en baˆtons de la sensibilite´ en masse de compagnons en fonction
de la se´paration (en UA) pour trois valeurs de la masse (en MJ). Pour toutes les valeurs de
masse, les e´toiles HIP 76829 et HIP 102409 ne sont compte´es qu’une seule fois donc le nombre
maximal d’e´toiles est 16 au lieu de 18. Lorsque certaines e´toiles ne ve´rifient pas la masse limite,
elles ne sont pas compte´es e´galement (10, 3 et 1 objets pour 6, 13 et 25 MJ respectivement).
Noter que pour les se´parations >20 UA, l’e´toile HIP 114046 (table IV.1.1) n’est pas compte´e car
cette gamme de se´parations est en dehors du champ SDI (4′′ en rayon).
chercher des compagnons de masse plane´taire a` des se´parations aussi proches que 5–10 UA.
Celui-ci est re´alise´ pour 1/3 des e´toiles atteignant chaque masse limite sonde´e. Les limitations
principales sont les performances en contraste, les magnitudes apparentes et les distances des
e´toiles. L’intervalle de se´parations pour lequel la sensibilite´ du programme d’observation est
optimale est plutoˆt 10–20 UA. Toutefois, le nombre d’e´toiles sonde´es a` 0–5 UA est semblable
au nombre d’e´toiles sonde´es a` 5–10 UA, ce qui signifie que pour 1/3 des cibles, des se´parations
infe´rieures a` 5 UA sont accessibles ! A` 10–20 UA, ce pourcentage est de 60% pour des masses
supe´rieures ou e´gales a` 6 et 13 MJ et de 75% pour des masses supe´rieures ou e´gales a` 25 MJ. Un
autre point que j’ai e´tudie´ est la sensibilite´ en masse de compagnons de´tectables pour diffe´rentes
se´parations en fonction du type stellaire (figure IV.3.6). Les types spectraux des e´toiles sont
indique´s dans la table IV.1.1. Pour cette e´tude, j’ai conside´re´ HIP 10602 (type spectral B8)
comme e´tant une e´toile de type A, pour avoir des nombres a` peu pre`s e´quivalents d’e´toiles dans
chaque type spectral (4, 4, 3, 3 et 2 objets pour les types A, F, G, K et M respectivement).
J’observe une tendance de´croissante des masses sonde´es et une diminution de la dispersion des
masses minimales pour diffe´rentes se´parations vers les types spectraux tardifs. Ce re´sultat est
attendu car le contraste d’une plane`te par rapport a` son e´toile est plus favorable pour des e´toiles
de faible masse.
IV.3.2 Limites de de´tection SDI+ADI classique
J’explique d’abord les difficulte´s de l’interpre´tation des flux mesure´s en SDI (paragraphe
IV.3.2.1). Cette discussion s’appuie en partie sur le travail de stage de Master 2 de Julien Ra-
meau, qu’il a effectue´ sous la direction de Gae¨l Chauvin et Anne-Marie Lagrange a` l’Institut de
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Figure IV.3.6 – Sensibilite´ en masse de compagnons en fonction du type spectral pour diffe´rentes
se´parations. Les types spectraux des e´toiles sont indique´s dans la table IV.1.1. Pour cette e´tude,
j’ai conside´re´ HIP 10602 (type spectral B8) comme e´tant une e´toile de type A.
Plane´tologie et d’Astrophysique de Grenoble. En effet, si un compagnon est visible dans les deux
bandes spectrales soustraites par le traitement SDI, son flux est partiellement auto-soustrait. Par
conse´quent, on ne peut plus utiliser les niveaux de de´tection mesure´s dans les images pour es-
timer les limites de sensibilite´ en tempe´rature effective et en masse. Je pre´sente une me´thode
base´e sur les mode`les d’e´volution pour contourner ce proble`me. Cependant, je ne dispose pas ac-
tuellement de la photome´trie dans les filtres SDI pour des plane`tes de masse infe´rieure a` 10 MJ,
ce qui m’empeˆche d’appliquer cette me´thode a` toutes les e´toiles observe´es. Toutefois, j’analyse
les limites de sensibilite´ en contraste, tempe´rature effective et masse des e´toiles observe´es pour
la combinaison SDI+ADI classique (paragraphes IV.3.2.2, IV.3.2.3 et IV.3.2.4 respectivement),
dans le cas optimiste ou` le traitement SDI n’induit pas d’auto-soustraction du compagnon (com-
pagnon visible dans l’image de re´fe´rence et non visible dans l’image de soustraction). Ne´anmoins,
je tiens toujours compte de l’atte´nuation du traitement ADI. En proce´dant ainsi, je peux utiliser
la meˆme me´thode d’estimation de la masse qu’avec le traitement ADI classique seul et de´termi-
ner les performances ultimes du programme d’observation. Je clos ce chapitre en appliquant la
me´thode propose´e plus haut pour l’estimation des performances re´elles du traitement SDI+ADI
classique a` deux cas d’e´toiles et je compare les niveaux de de´tection obtenus avec ceux calcule´s
via le profil radial de l’e´cart-type azimutal du bruit dans le cas optimiste.
IV.3.2.1 Difficulte´s de l’interpre´tation des flux mesure´s en SDI
Une premie`re difficulte´ vient du fait que le niveau des re´sidus mesure´ dans une image SDI
n’est pas un flux mais une diffe´rence de flux 65. En effet, le flux d’un point source dans l’image
re´sultant de la soustraction des images des deux bandes spectrales FSDI s’e´crit (rapport de stage
65. C’est e´galement le cas dans les images ADI, mais il n’y a pas de remises a` l’e´chelle spatiale et de flux (α et
φ(r) valent 1 dans l’e´quation IV.3.4).
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de Master 2 de Julien Rameau) :
FSDI = Fref − Fsoustrac × α× φ(r) (IV.3.4)
avec Fref le flux du point source dans l’image de re´fe´rence (section IV.2.2.1), Fsoustrac son flux
dans l’image de soustraction, α le facteur de remise a` l’e´chelle en intensite´ (section IV.2.2.1)
et φ(r) le facteur d’atte´nuation duˆ a` la remise a` l’e´chelle spatiale. En effet, si un point source
est visible dans les deux bandes spectrales, il sera visible dans l’image soustraite sous la forme
d’une composante positive et d’une composante ne´gative, qui vont se soustraire l’une l’autre de
fac¸on plus ou moins importante selon la diffe´rence de flux entre les deux bandes spectrales et
la se´paration angulaire (figure IV.2.3). En effet, l’e´cartement entre les composantes positive et
ne´gative s’e´crit :
∆r = r0 − r0 × λref
λsoustrac
(IV.3.5)
avec r0 la se´paration angulaire du point source dans l’image de re´fe´rence. Ne´anmoins, l’e´car-
tement entre les deux composantes e´tant proportionnel a` la se´paration du point source (e´qua-
tion (IV.3.5)), le facteur φ(r) diminue avec la se´paration angulaire dans l’image. De plus, cette
diminution est d’autant plus rapide que la diffe´rence entre les longueurs d’onde soustraites est
grande (e´quation (IV.3.5)).
Thatte et al. (2007) ont de´fini le rayon de bifurcation SDI comme la se´paration angulaire
pour laquelle l’e´cartement entre les deux composantes est e´gal a` la largeur de la FEP, autrement
dit le rayon au-dela` duquel φ(r) tend vers ze´ro et le flux SDI d’un point source tend vers son
flux mesure´ dans l’image de re´fe´rence. En appliquant la de´finition du rayon de bifurcation, que
je note rb, l’e´quation (IV.3.5) devient :
λref
D
= rb
(
1− λref
λsoustrac
)
(IV.3.6)
d’ou` :
rb =
λref
D
× λsoustrac
(λsoustrac − λref) =
λref
8,2
× λsoustrac
∆λ
(IV.3.7)
Pour la soustraction 1,575−1,625, le rayon de bifurcation vaut :
rb =
1,575× 10−6
8,2
× 1,625
0,05
× 180
pi
× 3 600 = 1,3′′ (IV.3.8)
Pour la soustraction 1,575−1,6 et 1,6−1,625, il est e´gal a` 2,6′′.
Ne´anmoins, ces relations sont valables pour des images limite´es par la diffraction en bande
H, ce qui n’est pas le cas pour NaCo. Par conse´quent, les valeurs du rayon de bifurcation
calcule´es ci-dessus sont des valeurs minimales. En re´alite´, la de´croissance de φ(r) de´pendra des
conditions atmosphe´rique (seeing) et instrumentale (forme circulaire ou allonge´e de la FEP 66) de
l’observation. Pour illustrer ce point, j’ai trace´ l’e´volution du facteur φ(r) pour les soustractions
1,575−1,625, 1,6−1,625 et 1,575−1,6 a` la figure IV.3.7 pour les e´toiles HIP 14555 (a` gauche) et
HIP 10602 (a` droite). Je montre aussi les courbes the´oriques attendues avec une FEP limite´e
par la diffraction dans les deux graphiques. Pour tracer ces courbes, j’ai calcule´ l’e´cartement
entre deux FEP remises aux meˆmes e´chelles spatiale et d’intensite´ (la meˆme FEP est utilise´e
66. Cette de´formation de la FEP est due a` des aberrations non vues donc non corrige´es par le syste`me d’optique
active du te´lescope.
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Figure IV.3.7 – E´volution de l’atte´nuation ge´ome´trique du traitement SDI pour les e´toiles
HIP 14555 (gauche) et HIP 10602 (droite) et pour une FEP limite´e par la diffraction (traits
en points-tirets dans les deux graphiques). Dans le cas the´orique, le traitement SDI atte´nue peu
le flux d’un point source au-dela` de 1,3′′ (2,6′′) pour les soustractions 1,575−1,625 (1,575−1,6
et 1,6−1,625). Ce point est appele´ point de bifurcation SDI (Thatte et al. 2007). En re´alite´, les
images fournies par NaCo en bande H ne sont pas limite´es par la diffraction et l’e´volution de l’at-
te´nuation ge´ome´trique du traitement SDI va de´pendre des conditions atmosphe´rique (seeing) et
instrumentale (forme circulaire ou allonge´e de la FEP) de l’observation. Les se´parations au-dela`
desquelles le traitement SDI atte´nuera peu le flux d’un point source seront par conse´quent plus
grandes. Pour HIP 14555 (a` gauche), pour laquelle la FEP est plutoˆt circulaire, cette se´paration
est de ∼2′′ pour la soustraction 1,575−1,625 et est en dehors du champ SDI pour les autres
soustractions. Pour HIP 10602 (a` droite), pour laquelle la FEP est assez allonge´e, l’atte´nuation
ge´ome´trique du traitement SDI est non ne´gligeable sur la quasi-totalite´ du champ SDI.
pour le cas limite´ par la diffraction donc je n’applique pas de remises a` l’e´chelle) et j’ai mesure´
le flux maximum de la diffe´rence entre ces FEP pour chaque pixel d’une diagonale (meilleur
e´chantillonnage en distance). Pour HIP 14555, la FEP est de forme circulaire et de largeur
∼3 pixels. Le champ de vue SDI e´tant de 4′′ en rayon, l’e´cart maximum entre les FEP est de
∼7 pixels d’apre`s l’e´quation (IV.3.5) pour la soustraction 1,575−1,625 (deux fois plus petit pour
les soustractions 1,6−1,625 et 1,575−1,6), soit 2,3 fois la largeur de la FEP. Comme attendu par
l’e´quation (IV.3.5), le facteur φ(r) diminue avec la se´paration angulaire dans l’image d’autant
plus vite que la diffe´rence entre les longueurs d’onde soustraites est grande. Au-dela` de 3,5′′, il
est proche de 0 pour la soustraction 1,575−1,625 et de 0,15 pour les autres. Pour cette gamme de
se´parations, le flux SDI du point source sera pratiquement e´gal a` son flux mesure´ dans l’image
de re´fe´rence. Quant a` HIP 10602 (graphique de droite), la FEP est de forme plutoˆt allonge´e
et sa largeur est de ∼5 pixels. Par conse´quent, les FEP sont moins bien se´pare´es que celles de
HIP 14555 pour une meˆme valeur de l’e´cartement entre leurs centres, et l’atte´nuation due a` la
soustraction SDI est plus grande. Celle-ci n’est pas ne´gligeable sur la quasi-totalite´ du champ
de vue SDI. Cette atte´nuation doit donc eˆtre prise en compte dans l’e´valuation des limites de
de´tection SDI.
Une deuxie`me difficulte´ de l’interpre´tation des flux mesure´s dans des images traite´es en SDI
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vient de la de´ge´ne´rescence des diffe´rences de flux des filtres SDI des mode`les e´volutifs avec la
masse du compagnon. La figure IV.3.8 montre les diffe´rences de flux exprime´es en ADU/s pour
l’ensemble des e´toiles du programme d’observation et les trois soustractions SDI en supposant
les mode`les DUSTY (Chabrier et al. 2000). J’ai utilise´ ces mode`les car ce sont les seuls dont
je dispose de la photome´trie dans les filtres SDI de NaCo 67. Le mode`le DUSTY diffe`re du
mode`le BT-SETTL (Allard et al. 2011) par le traitement de la poussie`re : dans le premier, la
poussie`re est me´lange´e dans toute l’atmosphe`re et contribue a` l’opacite´ de cette dernie`re, alors
que dans le second, les grains de poussie`re se´dimentent et ne sont plus une source d’opacite´
atmosphe´rique. Le mode`le DUSTY est pertinent pour des objets de tempe´rature effective plus
e´leve´e que ceux conside´re´s dans le mode`le BT-SETTL (&900 K contre &400 K). Les mode`les
e´volutifs donnant des magnitudes absolues, je les ai convertis en magnitude apparente en utilisant
l’e´quation (IV.3.2), puis en flux avec l’e´quation (IV.3.1) en normalisant par le maximum de la
FEP mesure´e de l’e´toile. Les diffe´rences de flux sont essentiellement ne´gatives, car le fichier des
mode`les DUSTY que j’utilise contient des donne´es pour des masses de compagnon e´leve´es, de 3 a`
30 MJ pour des aˆges de 10 Ma a` 1 Ga (intervalle d’aˆge des e´toiles du programme d’observation).
Je n’ai malheureusement pas eu le temps de calculer la photome´trie dans les filtres SDI a` partir
des mode`les BT-SETTL, qui sont mieux e´chantillonne´s en aˆge et en masse que les mode`les
DUSTY, mais je le ferai apre`s ma the`se. Pour cette gamme de masses, les graphiques montrent
un plateau puis une de´croissance du flux (G. Chauvin, communication personnelle). En revenant
a` la figure IV.3.8, je constate que, pour une e´toile et une diffe´rence de flux donne´es, il peut
correspondre une, deux ou trois valeurs diffe´rentes de masse de compagnon. Par exemple pour
l’e´toile HIP 76829, la soustraction 1,575−1,625 et une diffe´rence de flux de −1 ADU/s (graphique
en bas a` gauche), il y a deux masses possibles, 14 et 28 MJ. Toutefois, les limites de sensibilite´
en masse calcule´es sur les images ADI classique seul (section IV.3.1.3) peuvent aider a` lever une
partie de la de´ge´ne´rescence en excluant les solutions associe´es a` des masses e´leve´es.
Enfin, une dernie`re difficulte´ vient du fait qu’une plane`te peut avoir un flux positif ou ne´gatif
dans l’image soustraite par le traitement SDI selon ses proprie´te´s spectrales. Lorsqu’aucun com-
pagnon n’est de´tecte´, on utilise le niveau des re´sidus pour estimer les limites de de´tection d’une
observation. Or, ce niveau des re´sidus est calcule´ par l’e´cart-type de l’intensite´ des pixels. Le
proble`me est que cette quantite´ est positive par de´finition, alors que les flux diffe´rentiels pre´dits
par les mode`les peuvent eˆtre ne´gatifs (figure IV.3.8). On ne peut donc pas utiliser cette quantite´
pour de´terminer la masse d’un compagnon que l’on aurait pu de´tecter, comme je l’ai fait pour
le traitement ADI classique seul (section IV.3.1.3).
Pour contourner ces multiples difficulte´s, je propose une me´thode base´e sur les pre´dictions en
flux des mode`les d’e´volution d’objets de masse substellaire pour estimer directement les limites
de de´tection en masse de compagnons. Pour cela, on injecte des plane`tes synthe´tiques avec
les flux des filtres SDI des mode`les d’e´volution dans le cube maˆıtre non traite´, on applique le
traitement SDI+ADI classique a` ce cube et on cherche la masse d’un compagnon donnant un
rapport signal a` bruit de 5. Cette me´thode de´pend toutefois des mode`les qu’on utilise. Comme
je l’ai mentionne´ ci-dessus, je ne dispose pas actuellement de la photome´trie dans les filtres SDI
de NaCo pour des plane`tes de faible masse, ce qui m’empeˆche d’appliquer la me´thode que je
propose a` toutes les e´toiles du programme d’observation. Ne´anmoins, j’applique cette me´thode
pour deux e´toiles ou` cette e´tude est possible au paragraphe IV.3.3.
Malgre´ ces limitations, il est possible d’analyser les limites de de´tection en combinant les trai-
tements SDI et ADI classique en suivant la meˆme me´thode que j’ai employe´e pour le traitement
ADI classique (section IV.3.1). Pour cela, je me place dans l’hypothe`se optimiste ou` le contraste
67. Je remercie Julien Rameau pour m’avoir communique´ ce fichier.
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Figure IV.3.8 – Courbes des diffe´rences de flux des mode`les DUSTY (Chabrier et al. 2000) en
fonction de la masse pour toutes les e´toiles observe´es et les trois soustractions SDI : 1,6−1,625
(haut), 1,575−1,6 (milieu) et 1,575−1,625 (bas). Noter pour certaines e´toiles les de´ge´ne´res-
cences de la diffe´rence de flux avec la masse.
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relatif d’un compagnon entre les deux bandes spectrales de la soustraction SDI est 0 (compa-
gnon visible dans l’image de re´fe´rence et non visible dans l’image de soustraction). Je ne´glige
ainsi l’atte´nuation du traitement SDI et je m’affranchis des difficulte´s que j’ai de´taille´es dans
cette section. Cependant, je tiens compte de l’atte´nuation de l’ADI classique. Cette hypothe`se,
quoique simplificatrice, me permet de de´terminer les performances du programme d’observation
dans le cas le plus favorable.
IV.3.2.2 Niveaux de de´tection a` 5 σ
La figure IV.3.9 montre les niveaux de de´tection a` 5 σ dans le cas SDI+ADI classique. Je note
une ame´lioration sensible du contraste aux se´parations infe´rieures a` 1,5–2′′ et une de´gradation
au-dela`. En particulier, les limites en contraste a` 0,5′′ sont infe´rieures a` 10−4 pour 2/3 des
cibles, alors qu’elles n’atteignent pas ou a` peine cette valeur a` cette se´paration en ADI classique
(figure IV.3.1). La de´gradation aux grandes se´parations est due au fait que l’on ne soustrait plus
des speckles mais du bruit, ce qui renforce les fluctuations de ce dernier par rapport a` son niveau
moyen. La figure IV.3.10 montre le gain permis par la combinaison SDI+ADI classique par
rapport au traitement ADI classique seul. Je rappelle que je me suis place´e dans le cas extreˆme
ou` le compagnon contient du me´thane et n’est visible que dans l’image a` la longueur d’onde de
re´fe´rence. Dans un cas plus re´aliste, le compagnon aura du flux dans les deux bandes spectrales
soustraites par SDI et sera partiellement atte´nue´ par le traitement. Le gain re´el permis par la
combinaison SDI+ADI classique sera donc plus petit et, dans le cas ou` les flux ne sont pas tre`s
diffe´rents entre les deux bandes, pourrait meˆme de´grader les limites de de´tection par rapport
a` celles du traitement ADI classique seul (figure IV.3.1). La valeur et la de´pendance du gain
envers la se´paration varient selon l’e´toile observe´e. De manie`re ge´ne´rale, le gain permis par la
combinaison SDI+ADI classique peut atteindre des facteurs 5–10 aux se´parations infe´rieures a`
0,4′′, soit un gain en magnitude de 1,8–2,5. A` 1′′, le gain pour certaines e´toiles peut eˆtre encore
d’un facteur 3–4 (gain en magnitude de 1,2–1,5). La combinaison SDI+ADI classique ne permet
plus d’ame´liorer significativement les performances au-dela` de 2′′, a` l’exception de Fomalhaut ou`
le gain en contraste vaut 2 jusqu’a` 2,6′′ (gain de 0,75 en magnitude). Ceci s’explique par la plus
grande dynamique des observations (chaque image du cube maˆıtre est l’addition de 50 images
de 0,5 s).
Je compare maintenant les limites de de´tection de notre programme d’observation a` celles
d’autres grands programmes (Biller et al. 2007; Lafrenie`re et al. 2007b, en SDI et ADI respec-
tivement, figure IV.3.11). Par rapport au travail de Biller et al. (2007) (graphiques du haut),
je note que nos performances sont globalement meilleures en raison de l’utilisation de l’ADI 68 :
2/3 de nos limites de de´tection atteignent des contrastes de 10−4 a` 0,5′′ contre 45% pour des
limites obtenues par les premiers. Par rapport au Gemini Deep Planet Survey (Lafrenie`re et al.
2007b, et graphique du bas), les performances de notre programme d’observation sont moindres
au-dela` de 1–1,5′′ a` cause de l’utilisation des filtres a` bande e´troite du SDI. Cependant, l’objec-
tif de notre programme d’observation e´tait de chercher des compagnons de masse plane´taire a`
des se´parations de 0,2–0,5′′ (paragraphe IV.1.2). Ce domaine n’est pas couvert par le Gemini
Deep Planet Survey, qui est limite´ aux se´parations supe´rieures a` 0,6′′. Dans la partie commune
(0,6–1′′), les niveaux de de´tection de notre programme d’observation sont e´quivalents a` ceux du
Gemini Deep Planet Survey.
68. Biller et al. (2007) ont utilise´ aussi l’ADI mais en n’observant qu’a` deux angles de position du champ de
vue par rapport au de´tecteur.
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Figure IV.3.9 – Limites de de´tection en contraste apre`s le traitement SDI+ADI classique de
toutes les e´toiles observe´es.
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Figure IV.3.10 – Gain en contraste du traitement SDI+ADI classique par rapport au trai-
tement ADI classique seul. Noter que l’e´chelle des ordonne´es est gradue´e a` partir de 1. Le
gain peut eˆtre aussi important qu’un facteur 5–10 aux se´parations infe´rieures a` 0,4′′ (cas de
Fomalhaut, HIP 98470, HIP 114046 et HIP 7576), soit un gain en magnitude de 1,8–2,5. A`
1′′, il peut eˆtre encore d’un facteur 3–4 (gain de 1,2–1,5 mag) pour quelques e´toiles, comme
HIP 107350, HIP 76829 (courbe en points-tirets rouges dans le graphique de gauche), HIP 98470
et HIP 114046. La combinaison SDI+ADI classique ne permet plus d’ame´liorer significativement
les performances au-dela` de 2′′ sauf pour Fomalhaut, pour laquelle le gain en contraste vaut 2
jusqu’a` 2,6′′ (gain de 0,75 mag).
IV.3.2.3 Limites de sensibilite´ en tempe´rature effective de compagnons
Le traitement SDI+ADI classique atteint un niveau de de´tection qui permettrait la de´tection
d’un objet de tempe´rature effective 1300 K a` des se´parations plus petites que le traitement ADI
classique (figure IV.3.12). En effet, 85% des limites de de´tection ve´rifient cette limite a` 1′′ apre`s
le premier traitement contre 2/3 apre`s le second. Ce gain est encore plus important pour les
se´parations infe´rieures a` 1′′ : par exemple, le pourcentage d’e´toiles atteignant une limite de
1300 K a` 0,45′′ est de 50% avec le traitement SDI+ADI classique, deux fois plus qu’avec le
traitement ADI classique seul (22%).
IV.3.2.4 Limites de sensibilite´ en masse de compagnons
La combinaison SDI+ADI classique ame´liore aussi les limites de sensibilite´ en masse (fi-
gure IV.3.13). En particulier, elle permet un gain de 0,3–0,35′′ sur les se´parations angulaires
pour une masse limite sonde´e. Ainsi, la limite de 25 MJ est satisfaite pour la quasi-totalite´ des
cibles (l’exception e´tant HD 10647 car tre`s aˆge´e, section IV.3.1.3) a` 1,35′′ contre 1,6′′. Pour
13 MJ, toutes les e´toiles de moins de 200 Ma (∼80% des cibles) atteignent cette valeur a` une
se´paration de 0,8′′ contre 1,25′′. Quant a` la limite de 6 MJ, elle est ve´rifie´e pour 1/3 des e´toiles
du programme d’observation au-dela` de 1,05′′ contre 1,35′′.
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Figure IV.3.11 – Niveaux de de´tection a` 5 σ exprime´s en diffe´rences de magnitudes compagnon-
e´toile (e´quation IV.3.1) des programmes d’observation en SDI de Biller et al. (haut) et en ADI
de Lafrenie`re et al. (bas). Les courbes des figures du haut sont trace´es pour diffe´rentes e´toiles
(leur magnitude en bande H est indique´e) alors que celles de la figure du bas repre´sentent des
observations de performance me´diocre (haut), me´diane (milieu) et bonne (bas). Figures extraites
de Biller et al. (2007) et de Lafrenie`re et al. (2007b).
IV.3.3 Estimation des performances re´elles du traitement SDI
Apre`s avoir analyse´ les limites de sensibilite´ dans le cas extreˆme ou` le compagnon contient
du me´thane qui absorbe comple`tement le flux dans la bande de soustraction SDI, je discute sur
deux cas d’e´toiles les performances re´elles de la combinaison SDI+ADI classique, c’est-a`-dire
en prenant en compte l’atte´nuation du traitement SDI induite par l’auto-soustraction partielle
du flux du compagnon (compagnon visible dans les deux bandes spectrales). Je rappelle que,
dans ce cas, on ne peut pas estimer les limites de de´tection en contraste et les convertir en
limites de sensibilite´ en masse de compagnons via des mode`les e´volutifs, comme je l’ai fait dans
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Figure IV.3.12 – Limites de sensibilite´ en tempe´rature effective apre`s le traitement SDI+ADI
classique de toutes les e´toiles observe´es.
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Figure IV.3.13 – Limites de sensibilite´ en masse apre`s le traitement SDI+ADI classique de
toutes les e´toiles observe´es.
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le cas extreˆme ou` l’atte´nuation du traitement SDI est nulle (paragraphes IV.3.2.2, IV.3.2.3 et
IV.3.2.4). Ceci est duˆ au fait que le niveau des re´sidus est calcule´ par l’e´cart-type de l’intensite´
des pixels (grandeur positive), alors que les flux diffe´rentiels pre´dits par les mode`les peuvent
eˆtre ne´gatifs (figure IV.3.8). J’applique donc la me´thode que j’ai propose´e au paragraphe IV.3.2,
a` savoir injecter des plane`tes synthe´tiques avec les flux des filtres SDI pre´dits par les mode`les
dans les donne´es pour e´valuer directement les limites de sensibilite´ en masse. Je suppose la
soustraction 1,575−1,625, car il s’agit de la soustraction qui donne les facteurs d’atte´nuation du
traitement SDI les plus faibles pour une se´paration donne´e (figure IV.3.7). Je ne traite que deux
cas d’e´toiles car le fichier que j’utilise n’est pas e´chantillonne´ aux masses de compagnons faibles
(section IV.3.2). J’appliquerai la me´thode employe´e dans ce paragraphe a` toutes les e´toiles du
programme d’observation apre`s ma the`se. Je conside`re ici les e´toiles HIP 118008 et HIP 10602.
La premie`re repre´sente un cas ou` la FEP est de forme plutoˆt circulaire alors que la deuxie`me
correspond a` un cas ou` la FEP est de forme allonge´e (figure IV.3.7). Je m’attends a` ce que le
traitement SDI soit optimal pour le premier cas (section IV.3.2).
Pour de´terminer les performances SDI+ADI classique, j’injecte des plane`tes synthe´tiques a`
des se´parations de 0,1, 0,3, 0,5, 0,7, 0,9, 1,1, 1,5, 2 et 4′′ dans deux directions d’angle 180◦ dans
des cubes de donne´es vides (sans les re´sidus stellaires). J’utilise des cubes de donne´es vides pour
m’affranchir de l’influence des re´sidus stellaires sur l’estimation de l’atte´nuation du traitement
SDI+ADI classique, car le contraste des plane`tes est fixe´ par les mode`les. Pour les courbes des
figures des sections IV.3.1.1 et IV.3.2.2, j’injectais les plane`tes synthe´tiques dans les donne´es,
car je pouvais re´gler leur contraste de sorte que leur signature soit bien supe´rieure a` celle du
niveau de bruit local. Pour les flux des plane`tes synthe´tiques, j’utilise les flux des filtres SDI
des mode`les DUSTY (Chabrier et al. 2000, et figure IV.3.8) en testant diffe´rentes valeurs de
masse de compagnon. Je suppose un aˆge de 50 Ma pour les deux e´toiles, car il s’agit de la
valeur la plus proche dans la grille disponible. J’estime le rapport signal a` bruit en comparant
le flux maximum du compagnon mesure´ dans le cube vide qui a subi le traitement SDI/ADI
classique au niveau de bruit calcule´ par le profil radial de l’e´cart-type azimutal du bruit des
cubes de donne´es non vide. J’obtiens ainsi une courbe du rapport signal a` bruit en fonction
de la masse du compagnon pour chaque se´paration teste´e. Je de´termine finalement la masse
du compagnon associe´e a` un rapport signal a` bruit de 5 a` chaque se´paration par interpolation
line´aire. Pour un aˆge de 50 Ma, la masse minimale mode´lise´e est 7 MJ (figure IV.3.8). Cette
limite est infe´rieure a` la masse minimale atteinte pour HIP 10602 (8 MJ, graphique du haut de
la figure IV.3.4), mais le´ge`rement supe´rieure a` celle atteinte pour HIP 118008 (4 MJ, graphique
du bas de la figure IV.3.4). Par conse´quent, il est possible pour cette dernie`re e´toile que la masse
correspondant a` un rapport signal a` bruit de 5 soit extrapole´e par rapport a` la gamme des
masses du mode`le.
Je montre les limites de de´tection en masse en fonction de la se´paration en trait tirete´ rouge
a` la figure IV.3.14 pour HIP 118008 (gauche) et HIP 10602 (droite). Pour montrer le gain obtenu
par rapport au traitement ADI classique seul, j’ai calcule´ les niveaux de de´tection associe´s en
suivant la meˆme me´thode (courbes tirete´es noires). Enfin, j’ai aussi trace´ les limites de sensibilite´
que j’ai de´termine´es par le profil radial de l’e´cart-type azimutal du bruit (paragraphes IV.3.1.1
et IV.3.2.2) pour la soustraction 1,575−1,625 en convertissant les contrastes en masses suivant
les pre´dictions des mode`les DUSTY, pour pouvoir comparer les deux me´thodes d’estimation de
la masse de compagnons que l’on aurait pu de´tecter. Je rappelle que j’ai calcule´ ces courbes en
supposant une atte´nuation nulle du traitement SDI, donc il s’agit d’un cas optimiste.
En premier lieu, je remarque que les limites de sensibilite´ SDI+ADI classique sont meilleures
que celles du traitement ADI classique seul, quelle que soit la me´thode employe´e. C’est un point
important car cela montre l’inte´reˆt d’utiliser le traitement SDI avant le traitement ADI pour
177
Chapitre IV.3. Interpre´tation des performances du programme d’observation
Figure IV.3.14 – Limites de sensibilite´ en masse apre`s le traitement ADI classique et SDI+ADI
classique de HIP 118008 (gauche) et HIP 10602 (droite) obtenues en injectant des plane`tes
synthe´tiques (courbes en tirets), compare´e aux limites calcule´es par le profil radial du bruit en
ne´gligeant l’atte´nuation du traitement SDI (courbes en trait plein).
e´talonner les re´sidus stellaires variant rapidement dans le temps (section IV.1.2). Cependant, le
gain permis par la combinaison SDI+ADI classique est plus faible pour la me´thode des plane`tes
synthe´tiques que pour celle du profil radial du bruit. Ceci est attendu a` cause de l’atte´nuation
du traitement SDI qui est prise en compte dans la premie`re me´thode. Cette atte´nuation est
due en partie a` l’auto-soustraction de la FEP du compagnon, qui est d’autant plus importante
a` une se´paration donne´e que la FEP est de´forme´e (figure IV.3.7). Ceci peut expliquer le fait
que les performances SDI+ADI classique de HIP 10602 obtenues par la me´thode des plane`tes
synthe´tiques (courbe en tirets rouges) soient moins bonnes que celles obtenues avec le meˆme
traitement mais avec la me´thode du profil radial (courbe en trait plein rouge), alors que les
limites de sensibilite´ en masse fournies par le traitement ADI classique par la premie`re me´thode
sont meilleures que celles calcule´es par la deuxie`me me´thode (courbes noires en tirets et trait
plein respectivement). Enfin, pour un traitement donne´ (courbes de meˆme couleur), je note que
la me´thode d’estimation de la masse par la conversion du profil radial du bruit tend a` surestimer
les performances a` courte se´paration (≤0,3′′ pour HIP 118008 et ≤0,7′′ pour HIP 10602), a`
l’exception du traitement ADI classique pour HIP 10602. Pour le traitement SDI+ADI classique,
ceci peut eˆtre duˆ a` la non prise en compte de l’atte´nuation du traitement SDI dans le calcul des
profils radiaux. Les diffe´rences sont aussi visibles pour le traitement ADI classique, donc un autre
facteur doit jouer. La me´thode du calcul du profil radial peut donner des re´sultats diffe´rents de
ceux de la me´thode des plane`tes synthe´tiques, car on n’injecte pas de plane`tes synthe´tiques pour
ve´rifier que ces dernie`res sont bien de´tecte´es avec un rapport signal a` bruit de 5. Il s’agit d’un
point important parmi les ame´liorations a` apporter a` mon travail. Aux grandes se´parations, les
me´thodes donnent plutoˆt des limites de sensibilite´ en masse similaires, sauf pour la courbe ADI
classique de HIP 118008 de´termine´e par la me´thode des plane`tes synthe´tiques. Pour cette e´toile,
la masse minimale atteinte par le traitement SDI+ADI classique est infe´rieure a` celle atteinte
par le traitement ADI classique seul (4 contre 6 MJ). Toutefois, ces valeurs sont en dessous de
178
IV.3.4. Re´sume´ et perspectives
la masse minimale du mode`le DUSTY (7 MJ) et sont donc sensibles a` l’extrapolation.
IV.3.4 Re´sume´ et perspectives
J’ai discute´ dans ce chapitre les limites de sensibilite´ en contraste compagnon/e´toile, tempe´-
rature effective et masse de compagnons d’un programme d’observation d’une quinzaine d’e´toiles
jeunes et proches combinant la coronographie et l’imagerie diffe´rentielle angulaire et spectrale.
Dans un premier temps, j’ai re´alise´ cet exercice pour le traitement ADI classique seul. La limite
de de´tection en contraste atteint des valeurs me´dianes d’environ 10−4–10−5 a` 0,5–1′′, corres-
pondant a` des tempe´ratures effectives et masses limites de 1500–1100 K et 25–10 MJ. Un des
objectifs de ce programme e´tait de sonder l’environnement d’e´toiles a` la recherche de compa-
gnons de masse plane´taire (Mp ≥ 13 MJ) a` des se´parations aussi proches que 5–10 UA. Cette
gamme de se´parations est plus petite que celles sonde´es par les grands programmes d’observation
en imagerie directe (typiquement ≥25 UA). J’ai montre´ que cet objectif est re´alise´ pour 50% des
cibles observe´es. Comme attendu, les masses sonde´es sont plus faibles pour les e´toiles de plus
faible masse (types spectraux KM). J’ai de´taille´ ensuite les difficulte´s de l’interpre´tation des flux
mesure´s dans les images traite´es en SDI. En effet, ces flux sont en re´alite´ des diffe´rences de flux,
qui peuvent donc eˆtre positives ou ne´gatives. Il n’est par conse´quent plus possible de convertir
les contrastes mesure´s dans les images en masses de compagnons que l’on aurait pu de´tecter via
des mode`les d’e´volution d’objets de masse substellaire. Une solution serait d’utiliser des plane`tes
synthe´tiques avec les flux des filtres SDI pre´dits par les mode`les e´volutifs et de de´terminer les
masses correspondant a` un rapport signal a` bruit fixe´. Ne´anmoins, les mode`les pour lesquels j’ai
la photome´trie dans les filtres SDI ne sont pas suffisamment bien e´chantillonne´s en aˆge et aux
masses plus faibles que 10 MJ pour pouvoir mener cette analyse pour toutes les e´toiles observe´es.
Je me suis donc place´e dans le cas optimiste ou` l’atte´nuation du traitement SDI est nulle (compa-
gnon visible dans l’image de re´fe´rence et non visible dans l’image de soustraction) pour estimer
les limites de sensibilite´ ultimes de nos observations en suivant la meˆme me´thode employe´e que
pour le traitement ADI classique seul. Le gain permis par la combinaison SDI+ADI classique
est le plus important aux se´parations plus proches que 1′′ et atteint en moyenne 1,2–1,5 mag.
Cette combinaison permet de rechercher des compagnons de masse plane´taire a` des se´parations
plus proches de 0,3′′ par rapport au traitement ADI classique seul. Les performances de notre
programme d’observation aux se´parations infe´rieures a` 1′′ sont meilleures ou e´quivalentes a` celles
des programmes publie´s (Biller et al. 2007; Lafrenie`re et al. 2007b, respectivement en SDI et
ADI).
Parmi les ame´liorations a` apporter a` mon travail, j’ai de´ja` mentionne´ la de´termination de
la photome´trie SDI de mode`les d’e´volution mieux e´chantillonne´s aux petites masses. Ceci per-
mettrait d’e´valuer les limites de de´tection re´elles de notre programme d’observation en tenant
compte de l’atte´nuation du traitement SDI. Ce travail original donnera lieu a` une publication
qui sera importante dans la perspective de l’exploitation des donne´es SDI de SPHERE et de
GPI. Il y a aussi l’e´talonnage des profils radiaux par la mesure du rapport signal a` bruit de
plane`tes synthe´tiques et la comparaison des performances des diffe´rents algorithmes ADI et de
la combinaison de ces derniers avec le traitement SDI. Une e´tude inte´ressante pour Fomalhaut
et HD 10647 serait de comparer mes limites de de´tection en bande H avec les flux pre´dits
par des mode`les de disque. Une autre piste de recherche serait d’utiliser les caracte´ristiques du
diagramme masse-se´paration sonde´ par nos observations pour contraindre les proprie´te´s d’une
population de plane`tes synthe´tiques ge´ne´re´e par le Multi-purpose Exoplanet Simulation System
(Bonavita et al. 2012). Enfin, un point important sera l’analyse de de´tection de points sources
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avec d’autres algorithmes ADI (et leur combinaison avec SDI) et, s’il y en a, de proposer des
observations de suivi pour confirmer ou non que ceux-ci sont des objets lie´s gravitationnellement.
Mon travail de the`se constitue une e´tape importante vers l’interpre´tation des donne´es SDI, dans
le contexte de l’arrive´e prochaine des premie`res donne´es de SPHERE. Je pourrai participer au
travail de comparaison des performances de l’instrument obtenues pendant la mise en service
avec celles pre´dites par le code de simulation qui a e´te´ de´veloppe´ en partie par mon e´quipe.
180
Il meurt lentement, celui qui ne prend pas de
risques pour re´aliser ses reˆves.
Pablo Neruda
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Re´sultats
Dans ce manuscrit, j’ai analyse´ les performances de deux instruments pour la caracte´risation
des exoplane`tes.
La mission SPICES (Spectro-Polarimetric Imaging and Characterization of Exoplanetary
Systems) est un projet de coronographe spatial de 1,5 m de diame`tre propose´ par Anthony
Boccaletti et un consortium international a` l’appel d’offres Cosmic Vision de l’Agence Spatiale
Europe´enne (ESA) pour des missions de classe moyenne en 2010. Elle a pour objectif l’ana-
lyse spectro-polarime´trique visible d’exoplane`tes ge´antes froides, de super-Terres et de disques
circumstellaires aussi faibles que quelques zodis. Pour re´pondre a` ces objectifs scientifiques ambi-
tieux, SPICES inclut une instrumentation spe´cifique qui n’est imple´mente´e sur aucun instrument
en cours d’inte´gration et a` l’e´tude.
A` l’aide d’un code de simulation nume´rique de l’instrument, j’ai de´fini dans un premier temps
les spe´cifications hauts niveaux de SPICES et contribue´ ainsi a` l’e´laboration de son concept. Puis,
j’ai mene´ une e´tude approfondie de ses performances scientifiques a` la fois en de´tection et en
caracte´risation spectrale. A` partir de spectres plane´taires re´alistes, j’ai montre´ que l’identification
des mole´cules, des nuages, de la me´tallicite´ et du type de surface (pour les super-Terres) requiert
un rapport signal a` bruit d’au moins 30. J’ai aussi de´termine´ l’espace des parame`tres en rayon
de plane`te et en distance de l’e´toile accessible a` la mission. Pour une e´toile analogue au Soleil, les
performances de SPICES lui permettraient d’analyser l’atmosphe`re de plane`tes ge´antes gazeuses
a` des se´parations ≤5 UA et des distances ≤10 pc, de plane`tes ge´antes glace´es plus proches que
∼2 UA de leur e´toile a` moins de ∼8 pc, de super-Terres a` 1–2 UA pour quelques e´toiles a` moins
de 4–5 pc et de Terres autour de α Centauri A. En conside´rant tous les types stellaires, j’ai
estime´ un ordre de grandeur pre´liminaire du nombre d’e´toiles cibles potentielles de 300. Mon
travail a permis de clarifier les objectifs scientifiques de SPICES, mais pourra eˆtre utile pour
les autres projets de coronographes spatiaux a` l’e´tude. En effet, les e´tudes de ces derniers se
sont inte´resse´es essentiellement a` la validation de technologies, telles que la coronographie, le
controˆle de front d’onde et l’imagerie diffe´rentielle pour atte´nuer le bruit de photon stellaire et les
aberrations quasi statiques cause´es par les de´fauts optiques de l’instrument. L’analyse de leurs
performances scientifiques a e´te´ pourtant peu explore´e dans le de´tail. L’e´tude que j’ai re´alise´e
pour SPICES de´passe donc le cadre de cette mission et a fait l’objet d’une publication dans la
revue Astronomy & Astrophysics.
Le second instrument auquel je me suis inte´resse´e est la came´ra d’optique adaptative NaCo du
Very Large Telescope de l’ESO. Mon e´quipe a entrepris un programme d’observation ambitieux
d’un e´chantillon d’une quinzaine d’e´toiles jeunes et proches du Soleil (<200 Ma, <25 pc) dans le
but de chercher des exoplane`tes ge´antes gazeuses aussi froides que 500–1300 K a` des se´parations
aussi proches que 5–10 UA. Pour cela, nous avons combine´ plusieurs techniques d’imagerie a`
haut contraste, telles que la coronographie de phase, l’imagerie diffe´rentielle angulaire (ADI) et
l’imagerie diffe´rentielle spectrale (SDI). Une autre motivation de ce programme e´tait de tester sur
le ciel un des principaux modes d’observation de l’instrument SPHERE, le premier instrument
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de´die´ a` la de´tection et a` la caracte´risation atmosphe´rique d’exoplane`tes du Very Large Telescope.
Enfin, mon travail repre´sente une e´tape cruciale vers l’exploitation des donne´es SPHERE. En
effet, il existe tre`s peu de travaux sur l’analyse des donne´es SDI dans la litte´rature. J’ai ame´liore´
le programme de re´duction de donne´es que mon e´quipe avait de´veloppe´ pour des observations
pre´ce´dentes pour tenir compte des spe´cificite´s des donne´es SDI+ADI. En particulier, j’ai e´tudie´
les performances de diffe´rents algorithmes de traitement SDI avec et sans minimisation globale de
parame`tres. Ensuite, j’ai de´termine´ les limites de sensibilite´ en contraste, tempe´rature effective
et masse de compagnons de l’ensemble des e´toiles du programme d’observation avec le traitement
ADI classique seul. La limite de de´tection en contraste atteint des valeurs me´dianes de ∼10−4–
10−5 a` 0,5–1′′, correspondant a` des tempe´ratures effectives et masses limites de 1500–1100 K et
25–10MJ. Apre`s, j’ai discute´ les diffe´rents proble`mes que soule`ve l’interpre´tation des flux mesure´s
dans les images traite´es en SDI. En effet, lorsque le compagnon e´met du flux dans les deux
bandes spectrales soustraites, sa signature s’auto-soustrait partiellement. On ne peut donc plus
utiliser les flux mesure´s dans les images pour de´duire les limites de sensibilite´ associe´es, comme
je l’ai fait pour l’analyse ADI des donne´es. Je propose une me´thode base´e sur les pre´dictions
des mode`les d’e´volution d’objets de masse substellaire pour estimer directement les limites de
de´tection en masse de compagnons. Pour l’analyse des donne´es NaCo, je me suis place´e dans
le cas extreˆme ou` le compagnon n’e´met pas de flux dans l’une des deux bandes spectrales
soustraites par le traitement SDI pour de´terminer les performances ultimes de notre programme
d’observation. Le gain permis par la combinaison SDI+ADI classique est le plus important aux
se´parations infe´rieures a` 1′′ et atteint en moyenne 1,2–1,5 magnitudes. Cette combinaison permet
de rechercher des compagnons de masse plane´taire a` des se´parations plus proches de 0,3′′ par
rapport au traitement ADI classique seul. Les performances de notre programme d’observation a`
des se´parations infe´rieures a` 1′′ sont meilleures ou e´quivalentes a` celles des programmes publie´s.
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Les perspectives ouvertes par mon travail sur les performances scientifiques de la mission
SPICES et l’analyse de donne´es FQPM+SDI+ADI de l’instrument NaCo du Very Large Teles-
cope sont nombreuses.
Pour SPICES, j’ai montre´ que la limitation fondamentale pour le nombre de cibles n’e´tait pas
le bruit de photon mais la re´solution angulaire de l’instrument. J’ai alors e´voque´ la possibilite´
d’une proposition de mission plus grande pour y reme´dier. L’ESA a annonce´ qu’elle lancerait
un appel a` grandes missions (classe L) en 2013. De plus, le CNES, l’agence spatiale franc¸aise,
a contacte´ re´cemment mon e´quipe et a fait part de son inte´reˆt pour le de´marrage d’une phase
d’e´tude de SPICES. Si cette phase d’e´tude est effectivement lance´e, elle permettrait de pre´parer
l’appel a` missions de l’ESA. En paralle`le, je pourrais appliquer les outils que j’ai utilise´s pour
de´terminer les spe´cifications hauts niveaux et les performances spectrome´triques de la version
moyenne de la mission SPICES a` un te´lescope plus grand. Inde´pendamment de l’appel d’offres
de l’ESA, je continuerai mon e´tude des capacite´s scientifiques de coronographes spatiaux (pe-
tits ou grands) en l’e´tendant aux e´tudes polarime´triques de plane`tes et aux analyses de disques
circumstellaires. Un point important que j’ai souligne´ est le besoin de grilles de mode`les d’at-
mosphe`re plane´taire pour l’estimation approfondie des performances. Une collaboration avec
des spe´cialistes en mode´lisation d’atmosphe`re sera ne´cessaire pour effectuer cette analyse. Une
autre possibilite´ est l’ame´lioration du code de simulation MEHICI, en incluant l’estimation et
la correction re´alistes des aberrations du front d’onde (en collaboration avec Johan Mazoyer), la
propagation de la lumie`re selon la the´orie de Fresnel et un code de simulation d’un spectrome`tre
inte´gral de champ.
Quant a` l’analyse des donne´es NaCo, j’utiliserai la photome´trie dans les filtres SDI de mode`les
d’e´volution mieux e´chantillonne´s aux faibles masses dans les mois qui suivront ma the`se. Cela
me permettra de de´terminer les limites de de´tection re´elles de notre programme d’observation
en prenant en compte l’atte´nuation du traitement SDI. J’e´tudierai aussi les performances des
diffe´rents algorithmes ADI et la combinaison de ces derniers avec le traitement SDI. Il sera utile
de comparer les limites de de´tection obtenues pour Fomalhaut et HD 10647 avec les intensite´s en
bande H pre´dites par des mode`les de disque circumstellaire. La comparaison des caracte´ristiques
du diagramme masse-se´paration sonde´ par nos observations aux proprie´te´s de populations de
plane`tes synthe´tiques ge´ne´re´es par le code Multi-purpose Exoplanet Simulation System pourrait
fournir des contraintes sur les proprie´te´s des plane`tes ge´antes a` longue pe´riode orbitale. Enfin,
je me`nerai une analyse de de´tection de points sources avec d’autres algorithmes ADI (et leur
combinaison avec SDI). Si des points sources sont de´tecte´s, nous proposerons des observations
de suivi pour confirmer ou non que ceux-ci sont des objets lie´s gravitationnellement. Ce travail
donnera a` mon e´quipe une expertise pre´cieuse sur l’interpre´tation des donne´es SDI en vue de
l’exploitation prochaine des premie`res donne´es de SPHERE. Je pourrai participer au travail de
comparaison des performances obtenues sur le ciel avec celles pre´dites par le code de simulation
instrumentale qui a e´te´ de´veloppe´ en partie par mon e´quipe.
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Cette se´paration entre passe´, pre´sent et avenir
ne garde que la valeur d’une illusion, si tenace
soit-elle.
Albert Einstein
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Article Boccaletti, A., et al. 2012,
Exp. Astron., 34, 355
Ma contribution a` cet article est la section 5, pre´sentant des re´sultats de performance obtenus
par simulations nume´riques. Cependant, les simulations que j’ai mene´es sur l’optimisation des
parame`tres et l’e´valuation des performances (voir chapitre III.1) ont aide´ a` de´finir le concept
instrumental de SPICES (section 3) et a` e´valuer la dure´e de la mission (Table 2).
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,K
.S
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(N
A
SA
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),
R
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ro
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n
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T
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,S
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e
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te
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),
I.
M
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ee
re
r
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)
–
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R
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(O
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a)
,S
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es
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er
a
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,D
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a
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,A
.S
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ze
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O
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,A
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a
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–
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n:
E
.L
.M
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n
(I
N
T
A
C
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),
H
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ou
y
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N
T
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C
)
–
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K
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ie
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e
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te
r)
,M
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(U
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),
A
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n
(U
.E
xe
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r)
,R
.K
in
g
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,A
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ig
an
(U
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,
L
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r
(U
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)
–
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y
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.G
en
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a
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A
O
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,N
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U
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o)
,T
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o
(N
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O
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,J
.N
is
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ka
w
a
(N
A
O
J)
–
B
el
gi
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:C
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an
ot
(U
.L
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ge
)
–
G
er
m
an
y:
S.
W
ol
f(
U
.K
ie
l)
,L
.K
al
te
ne
gg
er
(M
P
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),
H
.K
la
hr
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)
–
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us
tr
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in
ge
r
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ie
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tt
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ee
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ra
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e
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va
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ra
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e
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.T
ra
ug
er
·D
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aw
et
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SA
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e
·E
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an
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n
·S
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on
ay
et
te
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ub
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l
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E
A
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ra
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ac
t
SP
IC
E
S
(S
pe
ct
ro
-P
ol
ar
im
et
ri
c
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d
C
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er
iz
at
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n
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y
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s)
is
a
fi
ve
-y
ea
r
M
-c
la
ss
m
is
si
on
pr
op
os
ed
to
E
SA
C
os
m
ic
V
is
io
n.
It
s
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rp
os
e
is
to
im
ag
e
an
d
ch
ar
ac
te
ri
ze
lo
ng
-p
er
io
d
ex
tr
as
ol
ar
pl
an
et
s
an
d
ci
rc
um
st
el
la
r
di
sk
s
in
th
e
vi
si
bl
e
(4
50
–9
00
nm
)
at
a
sp
ec
tr
al
re
so
lu
ti
on
of
ab
ou
t
40
us
in
g
bo
th
sp
ec
tr
os
co
py
an
d
po
la
ri
m
et
ry
.B
y
20
20
/2
02
2,
pr
es
en
t
an
d
ne
ar
-t
er
m
in
st
ru
m
en
ts
w
ill
ha
ve
fo
un
d
se
ve
ra
l
te
ns
of
pl
an
et
s
th
at
SP
IC
E
S
w
ill
be
ab
le
to
ob
se
rv
e
an
d
st
ud
y
in
de
ta
il.
E
qu
ip
pe
d
w
it
h
a
1.
5
m
te
le
sc
op
e,
SP
IC
E
S
ca
n
pr
ef
er
en
ti
al
ly
ac
ce
ss
ex
op
la
ne
ts
lo
ca
te
d
at
se
ve
ra
l
A
U
s
(0
.5
–
10
A
U
)
fr
om
ne
ar
by
st
ar
s
(<
25
pc
)
w
it
h
m
as
se
s
ra
ng
in
g
fr
om
a
fe
w
Ju
pi
te
r
m
as
se
s
to
Su
pe
r
E
ar
th
s
(∼
2
E
ar
th
ra
di
i,
∼1
0
M
⊕)
as
w
el
la
s
ci
rc
um
st
el
la
r
di
sk
s
as
fa
in
ta
s
a
fe
w
ti
m
es
th
e
zo
di
ac
al
lig
ht
in
th
e
So
la
r
Sy
st
em
.
K
ey
w
or
ds
E
xo
pl
an
et
s·
H
ig
h
co
nt
ra
st
im
ag
in
g
1
In
tr
od
uc
ti
on
SP
IC
E
S
(S
pe
ct
ro
-P
ol
ar
im
et
ri
c
Im
ag
in
g
an
d
C
ha
ra
ct
er
iz
at
io
n
of
E
xo
pl
an
et
ar
y
Sy
st
em
s)
w
as
pr
op
os
ed
in
20
10
to
th
e
E
SA
M
3
C
os
m
ic
V
is
io
n
ca
ll
fo
r
m
is
si
on
s
fo
r
a
la
un
ch
in
th
e
20
20
s.
It
is
a
di
re
ct
im
ag
in
g
m
is
si
on
de
si
gn
ed
to
ac
hi
ev
e
ve
ry
hi
gh
co
nt
ra
st
s
in
or
de
r
to
ch
ar
ac
te
ri
ze
ex
op
la
ne
ta
ry
sy
st
em
s
D
.S
ta
m
SR
O
N
,U
tr
ec
ht
,T
he
N
et
he
rl
an
ds
R
.G
ra
tt
on
IN
A
F
,P
ad
ov
a
O
bs
er
va
to
ry
,P
ad
ov
a,
It
al
y
K
.C
ah
oy
·R
.B
el
ik
ov
N
A
SA
A
m
es
R
es
ea
rc
h
C
en
te
r,
M
of
fe
tt
F
ie
ld
,C
A
,U
SA
F
.S
ni
k
St
er
re
ku
nd
ig
In
st
it
uu
tU
tr
ec
ht
,U
tr
ec
ht
,T
he
N
et
he
rl
an
ds
J.
-C
.A
ug
er
ea
u
·C
.V
ér
in
au
d
IP
A
G
,G
re
no
bl
e,
F
ra
nc
e
J.
P
at
ie
nc
e
U
ni
ve
rs
it
y
of
E
xe
te
r,
E
xe
te
r,
U
K
M
.K
uc
hn
er
N
A
SA
G
od
da
rd
Sp
ac
e
F
lig
ht
C
en
te
r,
G
re
en
be
lt
,M
D
,U
SA
M
.W
ya
tt
U
ni
ve
rs
it
y
of
C
am
br
id
ge
,C
am
br
id
ge
,U
K
M
.M
in
·M
.R
od
en
hu
is
U
ni
ve
rs
it
y
of
U
tr
ec
ht
,U
tr
ec
ht
,T
he
N
et
he
rl
an
ds
D
.M
es
a
O
bs
.P
ad
ov
a,
P
ad
ov
a,
It
al
y
E
xp
A
st
ro
n
(2
01
2)
34
:3
55
–3
84
35
7
pr
ev
io
us
ly
id
en
ti
fi
ed
by
ot
he
r
in
st
ru
m
en
ts
.
SP
IC
E
S
is
an
ev
ol
ut
io
n
of
th
e
fo
rm
er
SE
E
-C
O
A
ST
pr
op
os
al
[3
6]
an
d
be
lo
ng
s
to
th
e
ca
te
go
ry
of
so
-c
al
le
d
sm
al
l
co
ro
na
gr
ap
hi
c
te
le
sc
op
es
de
ri
ve
d
fr
om
th
e
T
er
re
st
ri
al
P
la
ne
t
F
in
de
r
co
nc
ep
t[
26
].
R
ec
en
tl
y,
a
cr
uc
ia
l
st
ep
ha
s
be
en
ac
co
m
pl
is
he
d
w
it
h
th
e
fi
rs
t
di
re
ct
de
-
te
ct
io
ns
of
bo
th
ho
t
tr
an
si
ti
ng
gi
an
t
pl
an
et
s
[3
9,
40
]
an
d
lo
ng
-p
er
io
d
w
ar
m
yo
un
g
gi
an
ts
[1
6,
22
,2
5,
29
].
T
ra
ns
it
sp
ec
tr
os
co
py
,t
ho
ug
h
lim
it
ed
to
tr
an
si
ti
ng
pl
an
et
s,
w
as
ab
le
to
m
ea
su
re
lo
w
-r
es
ol
ut
io
n
sp
ec
tr
a,
bo
th
in
em
is
si
on
an
d
in
tr
an
sm
is
si
on
fr
om
th
e
vi
si
bl
e
to
m
id
-I
R
.
D
ir
ec
t
im
ag
in
g
ha
s
re
ac
he
d
la
rg
e
co
nt
ra
st
s
m
os
tl
y
in
th
e
vi
si
bl
e
an
d
ne
ar
-I
R
.I
t
ha
s
de
ri
ve
d
co
lo
rs
an
d
fi
rs
t
lo
w
-
re
so
lu
ti
on
sp
ec
tr
a
[4
,1
1]
.D
ir
ec
td
et
ec
ti
on
sw
ill
be
m
or
e
fr
eq
ue
nt
in
th
e
pr
es
en
t
de
ca
de
w
it
h
up
co
m
in
g
pl
an
et
fi
nd
er
s
on
8
m
te
le
sc
op
es
fr
om
th
e
gr
ou
nd
an
d
in
sp
ac
e
w
it
h
Ja
m
es
W
eb
b
Sp
ac
e
T
el
es
co
pe
(J
W
ST
),
bo
th
in
tr
an
si
t
an
d
di
re
ct
im
ag
in
g.
A
s
a
di
re
ct
im
ag
in
g
m
is
si
on
,
SP
IC
E
S
de
al
s
w
it
h
ex
op
la
ne
ta
ry
sy
st
em
s
th
at
re
se
m
bl
e
th
e
So
la
r
Sy
st
em
.
F
ed
by
a
1.
5
m
te
le
sc
op
e,
SP
IC
E
S
ca
n
pr
ef
er
en
ti
al
ly
ac
ce
ss
ex
op
la
ne
ts
lo
ca
te
d
at
se
ve
ra
l
A
U
s
(0
.5
–1
0
A
U
)
fr
om
ne
ar
by
st
ar
s
(<
25
pc
)
w
it
h
m
as
se
s
ra
ng
in
g
fr
om
a
fe
w
Ju
pi
te
r
m
as
se
s
to
Su
pe
r
E
ar
th
s
(∼
2
E
ar
th
ra
di
i,
∼1
0
M
⊕)
.
SP
IC
E
S,
w
hi
ch
w
ill
ch
ar
ac
te
ri
ze
pl
an
et
s
by
sp
ec
tr
os
co
py
an
d
po
la
ri
m
et
ry
,
ha
s
an
im
po
rt
an
t
ad
va
nt
ag
e
ov
er
ot
he
r
ex
op
la
ne
tm
is
si
on
s.
O
w
in
g
to
it
s
la
rg
e
fi
el
d
of
vi
ew
(1
0”
)
an
d
di
ff
ra
ct
io
n-
lim
it
ed
im
ag
in
g
ca
pa
bi
lit
y,
SP
IC
E
S
ca
n
ac
ce
ss
pl
an
et
ar
y
sy
st
em
s
as
a
w
ho
le
.I
n
ad
di
ti
on
to
th
e
af
or
em
en
ti
on
ed
pl
an
et
s
(t
he
m
ai
n
go
al
of
th
e
m
is
si
on
),
m
uc
h
lo
ng
er
pe
ri
od
pl
an
et
s
(>
10
A
U
)
ar
ou
nd
yo
un
g
st
ar
s
(f
ou
nd
by
pl
an
et
fi
nd
er
s
on
th
e
gr
ou
nd
)
an
d
ci
rc
um
st
el
la
r
di
sk
s
(f
ro
m
pr
ot
op
la
ne
ta
ry
to
de
br
is
di
sk
s)
ar
e
ac
ce
ss
ib
le
.I
m
po
rt
an
tl
y,
SP
IC
E
S
ha
s
th
e
ab
ili
ty
to
de
te
ct
ex
oz
od
ia
ca
ll
ig
ht
at
th
e
le
ve
lo
fa
fe
w
zo
di
,w
hi
ch
is
fa
m
ou
sl
y
kn
ow
n
to
ha
m
pe
r
th
e
de
te
ct
io
n
of
E
ar
th
-l
ik
e
pl
an
et
s.
T
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s
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ty
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th
er
ef
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e
a
tr
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en
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va
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e
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r
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tu
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an
d
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ng
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ou
s
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n
pr
og
ra
m
s.
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ng
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g
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y
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a
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m
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,
w
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bl
e
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y
an
d
m
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e
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m
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ra
ve
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ta
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/p
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ra
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ra
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e
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to
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e
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P
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S
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ra
lt
ec
hn
iq
ue
s
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r
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O
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it
y
of
A
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A
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Su
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ru
T
el
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co
pe
N
A
O
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H
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U
SA
M
.T
am
ur
a
N
A
O
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T
ok
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,J
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an
N
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i
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id
o
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rs
it
y,
H
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ka
id
o,
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pa
n
I.
M
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ee
re
r
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ep
ar
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en
to
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er
on
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d
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M
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ge
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co
nt
ra
st
im
ag
in
g
in
a
si
ng
le
in
st
ru
m
en
td
es
ig
ne
d
to
m
ax
im
iz
e
th
e
as
tr
op
hy
si
ca
l
re
tu
rn
w
hi
le
re
du
ci
ng
ri
sk
s.
T
hi
s
pa
pe
r
su
m
m
ar
iz
es
th
e
m
ai
n
ob
je
ct
iv
es
an
d
ch
ar
ac
te
ri
st
ic
s
of
th
e
m
is
-
si
on
as
pr
op
os
ed
to
E
SA
.
Se
ct
io
n
2
de
sc
ri
be
s
th
e
va
ri
ou
s
ty
pe
s
of
ob
je
ct
s
SP
IC
E
S
w
ill
st
ud
y
to
ge
th
er
w
it
h
th
ei
r
ob
se
rv
ab
le
ch
ar
ac
te
ri
st
ic
s
an
d
gi
ve
s
a
fi
rs
t
es
ti
m
at
e
of
th
e
ta
rg
et
s
sa
m
pl
e.
T
he
in
st
ru
m
en
t
co
nc
ep
t
is
de
ta
ile
d
in
Se
ct
io
ns
3
an
d
4
di
sc
us
se
s
th
e
po
in
ti
ng
is
su
e.
So
m
e
pr
el
im
in
ar
y
as
se
ss
m
en
ts
of
pe
rf
or
m
an
ce
s
ar
e
sh
ow
n
in
Se
ct
io
n
5.
F
in
al
ly
,
ge
ne
ra
l
ch
ar
ac
te
ri
st
ic
s
fo
r
th
e
op
er
at
io
ns
an
d
th
e
sp
ac
ec
ra
ft
ar
e
gi
ve
n
in
Se
ct
io
ns
6
an
d
7.
W
e
no
te
th
at
a
th
or
ou
gh
es
ti
m
at
io
n
of
pe
rf
or
m
an
ce
s
w
ill
be
pr
es
en
te
d
in
a
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om
in
g
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pe
r,
w
hi
le
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re
w
e
em
ph
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iz
e
th
e
sc
ie
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e
pr
og
ra
m
an
d
th
e
te
ch
ni
ca
l
as
pe
ct
s
as
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es
en
te
d
in
th
e
C
os
m
ic
V
is
io
n
pr
op
os
al
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2
Sc
ie
nc
e
pr
og
ra
m
2.
1
O
bs
er
va
ti
on
al
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ch
T
he
ex
op
la
ne
t
ph
en
om
en
on
is
so
di
ve
rs
e
th
at
it
w
ill
re
qu
ir
e
se
ve
ra
l
m
is
-
si
on
s
an
d
in
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ru
m
en
ts
fr
om
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th
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e
an
d
gr
ou
nd
to
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ve
r
a
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oa
d
ra
ng
e
of
pa
ra
m
et
er
s
ac
ro
ss
se
ve
ra
l
w
av
el
en
gt
h
re
gi
m
es
.
T
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pr
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ar
y
ob
je
ct
iv
e
of
SP
IC
E
S
is
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st
ud
y
th
e
at
m
os
ph
er
es
an
d
po
ss
ib
ly
su
rf
ac
es
of
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ou
s
ty
pe
of
pl
an
et
s:
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se
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s
an
d
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ed
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an
ts
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w
el
l
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Su
pe
r
E
ar
th
s.
F
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P
IC
E
S
co
m
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ne
s
di
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ct
im
ag
in
g
w
it
h
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o-
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m
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ry
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e
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e
(4
50
–9
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)
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d
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su
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s
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e
to
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l
fl
ux
F
an
d
th
e
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y
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ri
ze
d
fl
ux
es
Q
an
d
U
,
al
l
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fu
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ti
on
s
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th
e
w
av
el
en
gt
h
λ
,
fo
r
ev
er
y
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xe
l
in
an
im
ag
e.
C
om
bi
ni
ng
sp
ec
tr
os
co
py
an
d
po
la
ri
m
et
ry
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s
se
ve
ra
l
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va
nt
ag
es
:
fi
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t,
th
e
de
gr
ee
of
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ri
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on
is
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it
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e
to
th
e
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op
er
ti
es
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sc
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te
ri
ng
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ic
le
s
an
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or
th
e
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fl
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ti
ng
su
rf
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es
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nd
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ar
im
et
ry
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lo
w
s
us
to
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in
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is
h
be
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ee
n
re
fl
ec
te
d
lig
ht
by
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an
et
s
an
d
lig
ht
fr
om
st
ar
s
w
hi
ch
ca
n
be
co
ns
id
er
ed
un
po
la
ri
ze
d.
T
he
ra
ti
o
of
th
e
po
la
ri
ze
d
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ux
es
to
th
e
to
ta
l
fl
ux
of
a
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xe
l
de
te
rm
in
es
th
e
de
gr
ee
of
po
la
ri
za
ti
on
P
an
d
is
gi
ve
n
by
:
P
(λ
)
=
[Q
(λ
)2
+
U
(λ
)2
]1/
2 /
F
(λ
)
(1
)
SP
IC
E
S
w
ill
be
se
ns
it
iv
e
to
ex
op
la
ne
ts
ov
er
a
w
id
e
ra
ng
e
of
ag
es
(a
fe
w
M
yr
to
a
fe
w
G
yr
),
te
m
pe
ra
tu
re
s
(w
ar
m
to
co
ld
,r
es
pe
ct
iv
el
y)
,a
nd
st
el
la
r
ty
pe
s
(f
ro
m
M
to
A
st
ar
s)
,
w
it
h
ar
bi
tr
ar
y
or
bi
ta
l
in
cl
in
at
io
ns
an
d
a
w
id
e
ra
ng
e
of
or
bi
ta
ld
is
ta
nc
es
(f
ro
m
a
fr
ac
ti
on
of
an
A
U
to
se
ve
ra
lA
U
,d
ep
en
di
ng
on
th
e
st
el
la
r
ty
pe
an
d
di
st
an
ce
),
an
d
al
on
g
la
rg
e
fr
ac
ti
on
s
of
th
ei
r
or
bi
ts
(d
ep
en
di
ng
on
or
bi
ta
l
in
cl
in
at
io
n
an
gl
es
:
at
ph
as
e
an
gl
es
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ph
as
e
fu
nc
ti
on
s
de
pe
nd
on
ri
ng
pr
op
er
ti
es
su
ch
as
ra
di
us
,o
pt
ic
al
th
ic
kn
es
s,
pa
rt
ic
le
m
ic
ro
ph
ys
ic
s,
an
d
th
e
ge
om
et
ry
w
it
h
re
sp
ec
t
to
th
e
pl
an
et
an
d
it
s
or
bi
t[
2]
.T
he
hi
gh
ph
ot
om
et
ri
c
st
ab
ili
ty
of
a
sp
ac
e
m
is
si
on
lik
e
SP
IC
E
S
al
lo
w
s
th
e
ri
ng
pr
es
en
ce
to
be
re
ve
al
ed
.
2.
2.
2
N
ea
rb
y
su
pe
r
ea
rt
hs
Su
pe
r
E
ar
th
s
ar
e
ve
ry
in
te
re
st
in
g
ob
je
ct
s
bu
t
ob
vi
ou
sl
y
fa
in
te
r
th
an
gi
an
ts
an
d
ne
ce
ss
ar
ily
ra
re
in
th
e
so
la
r
ne
ig
hb
or
ho
od
(d
ue
to
R
V
de
te
ct
io
n
bi
as
).
SP
IC
E
S
w
ill
be
ab
le
to
de
te
ct
la
rg
e
te
rr
es
tr
ia
l
pl
an
et
s
(>
2
E
ar
th
ra
di
i)
w
it
h
E
ar
th
-l
ik
e
al
be
do
s
ar
ou
nd
a
fe
w
of
th
e
ne
ar
es
t
st
ar
s
(<
5
pc
).
T
he
la
rg
es
t
te
rr
es
tr
ia
l
pl
an
et
s
in
th
e
So
la
r
Sy
st
em
(V
en
us
,
E
ar
th
,
M
ar
s)
di
ff
er
st
ro
ng
ly
in
co
m
po
si
ti
on
,
su
rf
ac
e
pr
es
su
re
,
cl
ou
d
co
ve
ra
ge
,
an
d
su
rf
ac
e
ty
pe
at
vi
si
bl
e
w
av
el
en
gt
hs
.
T
he
y
ea
ch
ha
ve
un
iq
ue
fl
ux
F
an
d
po
la
ri
za
ti
on
P
sp
ec
tr
a.
In
ad
di
ti
on
,S
up
er
E
ar
th
s
w
ill
ha
ve
sp
ec
tr
a
th
at
la
rg
el
y
co
nt
ai
n
in
fo
rm
at
io
n
ab
ou
t
th
ei
r
cl
ou
ds
an
d
su
rf
ac
es
.T
he
C
ha
pp
ui
s
ba
nd
of
oz
on
e
O
3
(5
90
±
50
nm
)
is
a
pr
om
in
en
t
br
oa
d
fe
at
ur
e
as
w
el
la
s
th
e
ox
yg
en
O
2
A
ba
nd
(7
60
nm
±
10
nm
)
an
d
va
ri
ou
s
w
at
er
H
2O
ba
nd
s.
In
fa
vo
ra
bl
e
ci
rc
um
st
an
ce
s,
SP
IC
E
S
co
ul
d
de
te
ct
th
e
m
os
t
ob
vi
ou
s
sp
ec
tr
al
fe
at
ur
es
(S
ec
ti
on
5)
an
d
po
la
ri
za
ti
on
ef
fe
ct
s
pr
ov
id
in
g
th
e
de
gr
ee
of
po
la
ri
za
ti
on
is
la
rg
e
lik
e
fo
r
T
it
an
(s
ee
F
ig
.4
).
SP
IC
E
S
w
ill
se
e
th
e
lo
w
es
t
po
ss
ib
le
sc
at
te
ri
ng
su
rf
ac
e
of
a
pl
an
et
s
at
m
os
ph
er
e.
T
hi
s
su
rf
ac
e
m
ig
ht
be
th
e
to
p
of
cl
ou
ds
or
th
e
so
lid
/li
qu
id
su
rf
ac
e
of
a
fe
w
ne
ar
by
Su
pe
r
E
ar
th
s.
Se
ns
in
g
th
e
ac
tu
al
su
rf
ac
e
w
ill
on
ly
be
po
ss
ib
le
if
th
e
pl
an
et
s
at
m
os
ph
er
e
is
op
ti
ca
lly
th
in
,l
ik
e
th
at
of
M
ar
s,
or
if
th
e
cl
ou
d
co
ve
ra
ge
is
sp
ar
se
en
ou
gh
,s
uc
h
as
on
E
ar
th
.A
pa
rt
ic
ul
ar
ly
in
te
re
st
in
g
su
rf
ac
e
ty
pe
to
se
ar
ch
fo
r
w
ou
ld
be
liq
ui
d
w
at
er
.
F
or
th
at
,
SP
IC
E
S
co
ul
d
E
xp
A
st
ro
n
(2
01
2)
34
:3
55
–3
84
36
3
F
ig
.4
T
he
m
ea
su
re
d
po
la
ri
za
ti
on
of
pl
an
et
s
in
th
e
so
la
r
sy
st
em
[3
5]
.T
it
an
-l
ik
e
pl
an
et
s
ca
n
ha
ve
ve
ry
la
rg
e
de
gr
ee
of
po
la
ri
za
ti
on
ta
ke
ad
va
nt
ag
e
of
it
s
po
la
ri
za
ti
on
sp
ec
tr
a
ca
pa
bi
lit
y,
si
nc
e
oc
ea
ns
ge
ne
ra
lly
ap
pe
ar
da
rk
an
d
ha
ve
ve
ry
lo
w
al
be
do
s
an
d
th
us
m
ay
no
t
be
de
te
ct
ab
le
in
fl
ux
F
sp
ec
tr
a.
SP
IC
E
S
ca
n
m
ak
e
th
e
di
ff
er
en
ce
be
tw
ee
n
va
ri
ou
s
ty
pe
of
su
rf
ac
es
(c
lo
ud
s/
fo
re
st
s/
oc
ea
ns
)
w
it
h
ve
ry
st
ro
ng
co
lo
r
ef
fe
ct
s
in
th
e
vi
si
bl
e.
O
bs
er
va
ti
on
s
of
a
pl
an
et
at
di
ff
er
en
tl
oc
at
io
ns
in
it
s
or
bi
tc
ou
ld
re
ve
al
se
as
on
al
ef
fe
ct
s
pr
ov
id
ed
th
ey
ar
e
st
ro
ng
,
as
th
ey
m
ig
ht
be
fo
r
a
pl
an
et
in
a
hi
gh
ly
el
lip
ti
ca
lo
rb
it
or
w
it
h
a
la
rg
e
ob
liq
ui
ty
.
2.
3
C
ha
ra
ct
er
iz
at
io
n
of
yo
un
g
an
d
w
ar
m
ex
op
la
ne
ts
P
la
ne
ts
ar
ou
nd
yo
un
g
st
ar
s
ar
e
yo
un
g
an
d
w
ar
m
,a
nd
th
ei
r
th
er
m
al
em
is
si
on
m
ak
es
th
em
re
la
ti
ve
ly
br
ig
ht
at
vi
si
bl
e
w
av
el
en
gt
hs
.
A
ny
pl
an
et
s
di
sc
ov
er
ed
at
lo
ng
er
w
av
el
en
gt
hs
w
it
h
th
e
up
co
m
in
g
ne
xt
-g
en
er
at
io
n
ad
ap
ti
ve
op
ti
cs
ex
op
la
ne
t
in
st
ru
m
en
ts
,
SP
H
E
R
E
(S
pe
ct
ro
P
ol
ar
im
et
ri
c
H
ig
h
co
nt
ra
st
E
xo
-
pl
an
et
R
E
se
ar
ch
[8
])
,G
P
I
(G
em
in
i
P
la
ne
t
Im
ag
er
[2
8]
),
an
d
H
iC
IA
O
(H
ig
h
C
on
tr
as
t
In
st
ru
m
en
t
fo
r
th
e
Su
ba
ru
ne
xt
ge
ne
ra
ti
on
A
da
pt
iv
e
O
pt
ic
s
[4
1]
)
w
ill
al
so
be
de
te
ct
ab
le
w
it
h
SP
IC
E
S
(F
ig
.5
).
T
he
em
is
si
on
fr
om
th
es
e
w
ar
m
pl
an
et
s
w
ill
st
ill
be
do
m
in
an
t
in
th
e
re
d
pa
rt
(I
ba
nd
)
w
hi
le
th
ey
w
ill
be
m
uc
h
fa
in
te
r
(a
nd
po
ss
ib
ly
ou
to
fr
ea
ch
of
SP
IC
E
S)
at
sh
or
te
r
w
av
el
en
gt
hs
ow
in
g
to
th
ei
r
la
rg
e
or
bi
ta
l
di
st
an
ce
s
(s
om
e
te
ns
of
A
U
).
It
is
a
un
iq
ue
op
po
rt
un
it
y
to
co
m
bi
ne
vi
si
bl
e
an
d
ne
ar
IR
sp
ec
tr
a
to
le
ar
n
m
or
e
ab
ou
t
ga
se
ou
s
ab
so
rp
ti
on
s,
te
m
pe
ra
tu
re
s
an
d
cl
ou
ds
.I
n
ad
di
ti
on
,d
ep
en
di
ng
on
th
e
st
el
la
r
sp
ec
tr
al
ty
pe
,
SP
IC
E
S
ca
n
ex
te
nd
th
e
de
te
ct
io
n
lim
it
do
w
n
to
on
e
Ju
pi
te
r
m
as
s
an
d
ev
en
on
e
Sa
tu
rn
m
as
s.
D
ue
to
sy
m
m
et
ry
,
th
e
th
er
m
al
ly
em
it
te
d
ra
di
at
io
n
of
yo
un
g
ex
op
la
ne
ts
w
ill
be
m
os
tl
y
un
po
la
ri
ze
d
w
he
n
a
pl
an
et
is
ob
se
rv
ed
as
a
po
in
t
so
ur
ce
.
If
po
la
ri
ze
d
pl
an
et
ar
y
th
er
m
al
ra
di
at
io
n
is
in
fa
ct
ob
se
rv
ed
,
it
w
ou
ld
in
di
ca
te
a
ho
ri
zo
nt
al
ly
no
n-
ho
m
og
en
eo
us
at
m
os
ph
er
e,
e.
g.
an
at
m
o-
sp
he
re
w
it
h
pa
tc
he
s
of
cl
ou
ds
,
ag
ai
n
co
m
pl
em
en
ti
ng
ne
ar
IR
gr
ou
nd
-b
as
ed
ob
se
rv
at
io
ns
.
36
4
E
xp
A
st
ro
n
(2
01
2)
34
:3
55
–3
84
F
ig
.5
A
bs
ol
ut
e
I
ba
nd
m
ag
ni
tu
de
of
yo
un
g
pl
an
et
s
(a
ss
um
in
g
B
D
-C
O
N
D
m
od
el
fr
om
[3
])
co
m
pa
re
d
to
th
e
ex
pe
ct
ed
de
te
ct
io
n
lim
it
s
of
SP
IC
E
S
fo
r
ea
rl
y
an
d
la
te
ty
pe
st
ar
s.
SP
IC
E
S
w
ill
ov
er
co
m
e
th
e
8-
m
cl
as
s
pl
an
et
fi
nd
er
s
by
se
ve
ra
lo
rd
er
s
of
m
ag
ni
tu
de
s
(t
he
8-
m
cl
as
s
le
ve
li
s
ef
fe
ct
iv
el
y
sh
ow
n
by
th
e
cu
rr
en
tl
y
de
te
ct
ed
pl
an
et
s)
2.
4
C
ha
ra
ct
er
iz
at
io
n
of
ci
rc
um
st
el
la
r
di
sk
s
SP
IC
E
S
w
ill
be
ab
le
to
st
ud
y
a
la
rg
e
ra
ng
e
of
ci
rc
um
st
el
la
r
di
sk
s
fr
om
pr
ot
op
la
ne
ta
ry
to
ex
oz
od
ii
re
pr
es
en
ti
ng
di
ff
er
en
t
st
ag
es
of
di
sk
ev
ol
ut
io
n
(i
n
pr
op
or
ti
on
w
it
h
th
e
am
ou
nt
of
du
st
).
U
p
to
no
w
,v
er
y
fe
w
pr
ot
op
la
ne
ta
ry
di
sk
s
ha
ve
be
en
an
gu
la
rl
y
re
so
lv
ed
by
di
re
ct
im
ag
in
g
in
th
ei
r
in
ne
r
(p
la
ne
ta
ry
)
re
gi
on
s
(1
–5
0
A
U
).
T
he
SP
IC
E
S
ob
-
se
rv
at
or
y
of
fe
rs
a
un
iq
ue
po
in
t-
so
ur
ce
re
je
ct
io
n
w
hi
ch
al
lo
w
s
fo
r
th
e
fi
rs
tt
im
e
ev
er
,t
he
po
ss
ib
ili
ty
to
st
ud
y
th
e
ge
om
et
ry
an
d
th
e
du
st
pr
op
er
ti
es
of
th
e
in
ne
r
re
gi
on
s
of
pr
ot
o-
pl
an
et
ar
y
di
sk
s
w
it
h
em
ph
as
is
on
th
e
pl
an
et
ar
y
fo
rm
at
io
n.
T
he
in
fo
rm
at
io
n
fr
om
SP
IC
E
S
on
th
e
di
sk
s
sc
at
te
re
d
lig
ht
w
ill
be
en
ti
re
ly
co
m
pl
em
en
ta
ry
to
m
id
-I
R
(J
W
ST
)
an
d
su
b-
m
m
(A
L
M
A
:
A
ta
ca
m
a
L
ar
ge
M
ill
im
et
er
A
rr
ay
)
da
ta
,
si
nc
e
di
ff
er
en
t
w
av
el
en
gt
hs
pr
ob
e
du
st
in
di
ff
er
en
t
si
ze
ra
ng
es
w
he
re
di
ff
er
en
t
ph
ys
ic
al
pr
oc
es
se
s
op
er
at
e.
P
ol
ar
im
et
ry
(d
eg
re
e
an
d
di
re
ct
io
n)
w
ill
be
ab
le
to
lif
t
im
po
rt
an
t
de
ge
ne
ra
ci
es
in
de
te
rm
in
in
g
th
e
3D
st
ru
ct
ur
e
of
th
e
di
sk
s.
T
he
m
aj
or
it
y
of
th
e
ph
ot
om
et
ri
ca
lly
-d
et
ec
te
d
de
br
is
di
sk
s
(b
y
Sp
it
ze
r
fo
r
in
st
an
ce
)
ar
e
pr
ed
ic
te
d
to
be
ri
ng
-l
ik
e
at
ra
di
i
in
th
e
0.
1–
3”
ra
ng
e
ac
ce
ss
ib
le
to
SP
IC
E
S.
R
ec
en
t
hi
gh
re
so
lu
ti
on
im
ag
es
ob
ta
in
ed
on
8-
m
cl
as
s
te
le
sc
op
es
ill
us
tr
at
e
th
is
ch
ar
ac
te
ri
st
ic
[1
2,
42
].
P
la
ne
ta
ry
pe
rt
ur
ba
ti
on
s
ar
e
kn
ow
n
to
ca
us
e
di
sk
st
ru
ct
ur
es
lik
e
of
fs
et
s,
w
ar
ps
,c
lu
m
ps
,a
nd
sp
ir
al
s,
as
co
nf
ir
m
ed
by
[2
2,
25
].
T
he
re
fo
re
,h
ig
h
co
nt
ra
st
im
ag
es
ca
n
al
so
be
us
ed
to
id
en
ti
fy
si
gn
po
st
s
of
ne
w
pl
an
et
s
an
d
pr
ov
id
e
co
ns
tr
ai
nt
s
on
th
e
pl
an
et
s’
m
as
se
s,
or
bi
ts
an
d
ev
en
ev
ol
ut
io
na
ry
hi
st
or
y.
E
xo
zo
di
ac
al
du
st
ge
ne
ra
te
d
by
su
bl
im
at
io
n
of
co
m
et
s
an
d
co
lli
si
on
s
am
on
g
as
te
ro
id
s
ca
n
be
bo
th
fr
ie
nd
an
d
fo
e.
SP
IC
E
S
ca
n
pe
rf
or
m
a
ce
ns
us
of
zo
di
ac
al
E
xp
A
st
ro
n
(2
01
2)
34
:3
55
–3
84
36
5
F
ig
.6
Si
m
ul
at
in
g
SP
IC
E
S
ob
se
rv
at
io
ns
of
th
e
46
-A
st
ar
de
br
is
di
sk
s
th
at
w
er
e
de
te
ct
ed
at
bo
th
24
an
d
70
μ
m
w
it
h
Sp
it
ze
r
sh
ow
s
th
at
al
l
lie
ab
ov
e
th
e
co
nt
ra
st
lim
it
of
SP
IC
E
S
(g
iv
en
he
re
at
1
si
gm
a)
,r
eg
ar
dl
es
s
of
di
sk
or
ie
nt
at
io
n.
L
ev
el
s
of
Z
od
ia
ca
ll
ig
ht
ar
e
sh
ow
n
fo
r
0.
1–
10
00
Z
od
i.
T
he
le
ve
lo
fd
et
ec
ti
on
co
rr
es
po
nd
s
to
a
se
ns
it
iv
it
y
of
a
fe
w
zo
di
cl
ou
ds
ar
ou
nd
ne
ar
by
st
ar
s
th
at
w
ou
ld
be
im
po
rt
an
tt
ar
ge
ts
fo
r
fu
tu
re
m
is
si
on
s
fo
r
di
re
ct
im
ag
in
g
of
ex
o-
E
ar
th
s,
th
er
ef
or
e
su
rp
as
si
ng
an
y
cu
rr
en
tl
y
pr
op
os
ed
m
is
si
on
fo
cu
si
ng
on
ex
o-
zo
di
(F
ig
.
6)
w
it
h
th
e
ab
ili
ty
to
di
re
ct
ly
re
co
ve
r
ex
te
nd
ed
st
ru
ct
ur
e
ge
om
et
ry
in
de
pe
nd
en
tl
y
fr
om
an
y
m
od
el
s.
2.
5
T
ar
ge
ts
T
he
SP
IC
E
S
ta
rg
et
sa
m
pl
e
re
lie
sm
ai
nl
y
on
pr
ev
io
us
ly
de
te
ct
ed
ob
je
ct
s:
kn
ow
n
pl
an
et
s
(M
<
25
M
J)
an
d
di
sk
s.
T
he
m
is
si
on
w
ill
be
de
fi
ne
d
w
it
h
th
es
e
ob
se
rv
at
io
na
l
co
ns
tr
ai
nt
s,
al
th
ou
gh
a
su
rv
ey
-l
ik
e
ap
pr
oa
ch
is
al
so
en
vi
sa
ge
d
fo
r
so
m
e
ne
ar
by
st
ar
s
bu
t
as
a
se
co
nd
pr
io
ri
ty
(w
it
h
no
st
ro
ng
dr
iv
er
s
on
th
e
in
st
ru
m
en
ta
l
co
nc
ep
t)
.1
C
ur
re
nt
an
d
ne
ar
-t
er
m
de
te
ct
io
n
pr
og
ra
m
s
w
ill
pr
ov
id
e
ap
pr
op
ri
at
e
ta
rg
et
s
fo
r
SP
IC
E
S,
al
th
ou
gh
it
is
di
ff
ic
ul
t
to
pr
ed
ic
t
th
e
ex
ac
t
nu
m
be
r.
H
ow
ev
er
,
w
e
ca
n
m
ak
e
es
ti
m
at
io
ns
ba
se
d
on
th
e
cu
rr
en
t
pe
rf
or
m
an
ce
sa
nd
th
e
pr
og
re
ss
io
n
ra
te
of
di
sc
ov
er
ie
s.
O
ur
go
al
in
th
is
se
ct
io
n
is
(1
)
to
sh
ow
th
at
so
m
e
kn
ow
n
pl
an
et
s
ar
e
al
re
ad
y
ac
hi
ev
ab
le
w
it
h
SP
IC
E
S
an
d
(2
)
to
de
m
on
st
ra
te
th
at
a
si
gn
if
ic
an
tn
um
be
r
of
ob
je
ct
s
w
ill
be
av
ai
la
bl
e
by
th
e
20
20
s,
ac
tu
al
ly
m
or
e
th
an
SP
IC
E
S
co
ul
d
ev
er
ob
se
rv
e.
F
iv
e
cl
as
se
s
of
ta
rg
et
s
ar
e
re
le
va
nt
fo
r
SP
IC
E
S.
O
ve
ra
ll,
th
er
e
w
ill
be
at
m
in
im
um
on
e
hu
nd
re
d
ta
rg
et
s
su
it
ab
le
fo
r
ch
ar
ac
te
ri
za
ti
on
w
it
h
SP
IC
E
S
an
d
ce
rt
ai
nl
y
so
m
e
hu
nd
re
d
1 T
hi
s
in
pa
rt
ic
ul
ar
al
lo
w
s
us
to
re
du
ce
th
e
nu
m
be
r
of
de
fo
rm
ab
le
m
ir
ro
rs
(s
ee
Se
ct
io
n
3.
5)
.
36
6
E
xp
A
st
ro
n
(2
01
2)
34
:3
55
–3
84
F
ig
.7
P
la
ne
ts
kn
ow
n
fr
om
R
V
su
rv
ey
s
an
d
po
te
nt
ia
lly
ob
se
rv
ab
le
w
it
h
SP
IC
E
S
as
of
D
ec
em
be
r
20
10
.R
ed
do
ts
ar
e
fo
r
pl
an
et
s
an
gu
la
rl
y
se
pa
ra
bl
e
at
th
e
sh
or
te
st
w
av
el
en
gt
h
(4
50
nm
)
an
d
bl
ue
do
ts
ar
e
fo
r
90
0
nm
ob
je
ct
s
to
se
ar
ch
fo
r.
W
e
es
ti
m
at
ed
th
at
,g
iv
en
th
e
ex
po
su
re
ti
m
e
ne
ed
ed
fo
r
ch
ar
ac
te
ri
za
ti
on
an
d
su
rv
ey
s,
ou
r
pr
og
ra
m
re
qu
ir
es
a
fi
ve
-y
ea
r
m
is
si
on
.
2.
5.
1
P
la
ne
ts
fr
om
ra
di
al
ve
lo
ci
ty
A
m
on
g
th
e
ne
ar
ly
47
0
pl
an
et
s
kn
ow
n
fr
om
R
V
,2
m
or
e
th
an
14
5
st
ar
s
ha
ve
pl
an
et
s
m
or
e
m
as
si
ve
th
an
1
M
J
an
d
at
se
pa
ra
ti
on
la
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oc
ks
:t
el
es
co
pe
,p
ol
ar
im
et
er
,
co
ro
na
gr
ap
h
an
d
IF
S.
O
nl
y
th
e
m
ai
n
op
ti
cs
ar
e
sh
ow
n
he
re
fo
r
sa
ke
of
cl
ar
it
y
(s
ee
Se
ct
io
ns
3.
2
an
d
3.
3
fo
r
a
de
sc
ri
pt
io
n)
37
0
E
xp
A
st
ro
n
(2
01
2)
34
:3
55
–3
84
pi
co
m
et
er
s.
O
ur
go
al
is
to
im
pl
em
en
t
a
m
or
e
pr
om
is
in
g
te
ch
ni
qu
e,
th
e
Se
lf
C
oh
er
en
t
C
am
er
a
[1
8]
,
w
hi
ch
fo
r
no
w
ha
s
a
lo
w
er
T
ec
hn
ol
og
y
R
ea
di
ne
ss
L
ev
el
(T
R
L
)
bu
t
w
ill
al
lo
w
a
be
tt
er
di
sc
ri
m
in
at
io
n
of
pl
an
et
s
an
d
sp
ec
kl
es
[5
].
W
e
ch
os
e
th
e
V
ec
to
r
V
or
te
x
C
or
on
ag
ra
ph
(V
V
C
)
[3
2]
,
a
de
ri
va
ti
on
of
th
e
ph
as
e
m
as
k
co
nc
ep
t
w
hi
ch
ca
n
be
m
ad
e
po
te
nt
ia
lly
ac
hr
om
at
ic
on
a
∼5
0%
ba
nd
w
id
th
.
T
he
ba
ck
en
d
in
st
ru
m
en
t
is
a
m
ic
ro
-l
en
se
s
ba
se
d
in
te
gr
al
fi
el
d
sp
ec
tr
og
ra
ph
(I
F
S)
[1
]
si
m
ila
r
to
th
os
e
de
ve
lo
pe
d
no
w
on
th
e
gr
ou
nd
fo
r
SP
H
E
R
E
an
d
G
P
I.
P
ol
ar
im
et
ry
is
in
ti
m
at
el
y
im
pl
em
en
te
d
in
th
e
de
si
gn
by
us
in
g
a
ro
ta
ti
ng
ha
lf
-w
av
e
re
ta
rd
er
as
a
m
od
ul
at
or
an
d
a
po
la
ri
zi
ng
be
am
-
sp
lit
te
r
cu
be
as
an
an
al
yz
er
.
F
ig
ur
e
8
ill
us
tr
at
es
th
e
co
nc
ep
tu
al
de
si
gn
of
th
e
in
st
ru
m
en
t.
A
po
la
ri
m
et
ri
c
be
am
sp
lit
te
r
sp
lit
s
th
e
be
am
in
to
tw
o
ch
an
ne
ls
.O
ne
po
la
ri
za
ti
on
is
as
si
gn
ed
to
on
e
ch
an
ne
l(
fo
r
in
st
an
ce
ve
rt
ic
al
po
la
ri
za
ti
on
at
th
e
to
p,
ho
ri
zo
nt
al
po
la
r-
iz
at
io
n
at
th
e
bo
tt
om
,
as
in
F
ig
.
8)
.
A
m
od
ul
at
or
is
us
ed
up
st
re
am
(b
et
w
ee
n
th
e
te
le
sc
op
e
an
d
th
e
be
am
sp
lit
te
r)
to
se
le
ct
th
e
lin
ea
r
po
la
ri
za
ti
on
di
re
ct
io
n
on
th
e
sk
y
th
at
is
an
al
yz
ed
by
th
e
po
la
ri
ze
r
in
ea
ch
ch
an
ne
l:
±Q
(h
or
iz
on
ta
l
an
d
ve
rt
ic
al
lin
ea
r
po
la
ri
za
ti
on
)
an
d
±U
(l
in
ea
r
po
la
ri
za
ti
on
at
±4
5◦
).
T
hi
s
fu
rn
is
he
s
a
co
m
pl
et
e
m
ea
su
re
m
en
to
f
lin
ea
r
po
la
ri
za
ti
on
of
th
e
in
co
m
in
g
lig
ht
(F
ig
.9
).
In
ad
di
ti
on
,e
ac
h
ch
an
ne
li
ss
pe
ci
al
iz
ed
fo
ra
sp
ec
tr
al
ba
nd
w
id
th
,4
50
–7
00
nm
an
d
65
0–
90
0
nm
(w
it
h
an
ov
er
la
p
of
50
nm
fo
r
ca
lib
ra
ti
on
pu
rp
os
es
).
T
he
F
ig
.9
Il
lu
st
ra
ti
on
of
th
e
SP
IC
E
S
m
ea
su
re
m
en
t
co
nc
ep
t.
D
at
a
cu
be
s
(x
,y
,λ
)
ar
e
re
co
ns
tr
uc
te
d
fo
r
th
e
bl
ue
an
d
re
d
IF
S
ch
an
ne
ls
.F
ou
r
se
qu
en
ce
s
ar
e
ob
ta
in
ed
at
di
ff
er
en
t
ti
m
e
T
1,
T
2,
T
3,
T
4.
A
t
a
gi
ve
n
ti
m
e
th
e
po
la
ri
za
ti
on
di
re
ct
io
ns
ar
e
or
th
og
on
al
be
tw
ee
n
th
e
bl
ue
an
d
th
e
re
d
ch
an
ne
l.
T
he
di
re
ct
su
m
of
T
1
an
d
T
2
da
ta
gi
ve
s
th
e
in
te
ns
it
y
sp
ec
tr
um
w
hi
le
tw
o
m
or
e
se
ts
of
da
ta
(w
it
h
45
◦
an
d
13
5◦
or
ie
nt
at
io
ns
)
ar
e
ne
ed
ed
to
bu
ild
St
ok
es
U
an
d
Q
ve
ct
or
s
an
d
he
nc
e
th
e
de
gr
ee
of
po
la
ri
za
ti
on
E
xp
A
st
ro
n
(2
01
2)
34
:3
55
–3
84
37
1
tw
o-
ch
an
ne
lc
on
ce
pt
al
lo
w
s
fl
ex
ib
ili
ty
to
op
ti
m
iz
e
th
e
w
av
ef
ro
nt
m
ea
su
re
m
en
t
an
d
co
rr
ec
ti
on
,
th
e
co
ro
na
gr
ap
h
ac
hr
om
at
ic
it
y,
th
e
IF
S
de
si
gn
,
an
d
th
en
th
e
w
ho
le
ch
ro
m
at
ic
it
y
of
th
e
in
st
ru
m
en
t.
T
hi
s
so
lu
ti
on
al
so
re
du
ce
s
th
e
nu
m
be
r
of
m
ec
ha
ni
sm
s
fr
om
tw
o
to
th
re
e
(t
he
m
od
ul
at
or
at
th
e
en
tr
an
ce
of
th
e
in
st
ru
m
en
ta
nd
th
e
ti
p/
ti
lt
m
ou
nt
s)
an
d
gi
ve
sr
ed
un
da
nc
ie
st
o
av
oi
d
si
ng
le
po
in
t
fa
ilu
re
fo
r
cr
it
ic
al
el
em
en
ts
lik
e
D
M
s.
T
he
co
nc
ep
tu
al
de
si
gn
al
so
sh
ow
s
th
at
ha
lf
of
th
e
lig
ht
is
se
nt
to
th
e
tw
o
sc
ie
nc
e
ch
an
ne
ls
an
d
th
e
ot
he
r
ha
lf
is
no
t
w
as
te
d
bu
tu
se
d
fo
r
in
te
rn
al
gu
id
in
g
(s
ee
Se
ct
io
n
4)
.
W
it
h
th
is
co
nc
ep
t,
a
ty
pi
ca
lo
bs
er
vi
ng
se
qu
en
ce
on
an
ex
op
la
ne
ta
ry
sy
st
em
w
ill
re
qu
ir
e
fo
ur
ob
se
rv
at
io
ns
to
co
lle
ct
al
lt
he
sp
ec
tr
al
an
d
po
la
ri
m
et
ri
c
in
fo
r-
m
at
io
n
(F
ig
.9
).
T
he
w
ho
le
op
ti
ca
ld
es
ig
n,
te
le
sc
op
e
+
in
st
ru
m
en
t,
ne
ed
s
to
be
sp
ec
if
ie
d
w
it
h
a
go
od
op
ti
ca
lq
ua
lit
y.
E
ve
n
if
ac
ti
ve
co
rr
ec
ti
on
is
im
pl
em
en
te
d
w
it
h
de
fo
rm
ab
le
m
ir
ro
rs
,t
he
to
ta
lw
av
ef
ro
nt
er
ro
r
bu
dg
et
m
us
t
be
lo
w
,a
fe
w
te
ns
of
na
no
m
et
er
s
(g
oa
l:
20
nm
rm
s)
.S
im
ila
rl
y,
th
e
pe
rf
or
m
an
ce
of
SP
IC
E
S
is
co
nt
in
ge
nt
on
th
e
ab
ili
ty
to
ac
cu
ra
te
ly
m
ea
su
re
th
e
ab
er
ra
ti
on
s.
Sp
ec
tr
al
de
co
rr
el
at
io
n
du
e
to
ou
t-
of
-p
up
il
op
ti
cs
m
us
tt
he
n
be
co
nt
ro
lle
d.
T
hi
s
as
pe
ct
is
an
im
po
rt
an
t
re
qu
ir
em
en
t
in
th
e
op
ti
m
iz
at
io
n
of
th
e
op
ti
ca
ld
es
ig
n.
T
he
hi
gh
le
ve
ls
pe
ci
fi
ca
ti
on
s
of
th
e
in
st
ru
m
en
ta
re
gi
ve
n
in
T
ab
le
3.
3.
3
O
pt
ic
al
la
yo
ut
SP
IC
E
S
in
cl
ud
es
an
un
ob
st
ru
ct
ed
af
oc
al
te
le
sc
op
e
an
d
a
co
ro
na
gr
ap
hi
c
de
vi
ce
fe
ed
in
g
an
in
te
gr
al
sp
ec
tr
o-
po
la
ri
m
et
er
.
T
he
th
re
e
m
ir
ro
rs
of
th
e
1.
5
m
af
o-
ca
lt
el
es
co
pe
(2
O
ff
A
xi
s
P
ar
ab
ol
a
+
1
pu
re
el
lip
ti
ca
lc
on
ca
ve
m
ir
ro
r)
pr
ov
id
e
a
64
m
m
co
lli
m
at
ed
be
am
to
m
at
ch
th
e
D
M
si
ze
(S
ec
ti
on
3.
5)
.
T
he
of
f-
ax
is
pr
im
ar
y
m
ir
ro
r
(P
M
)
of
SP
IC
E
S
ca
n
be
di
re
ct
ly
in
he
ri
te
d
fr
om
th
e
G
A
IA
m
ir
ro
rs
,w
hi
ch
ha
ve
ve
ry
si
m
ila
r
sp
ec
if
ic
at
io
ns
an
d
ac
hi
ev
e
a
W
av
e
F
ro
nt
E
rr
or
T
ab
le
3
O
ve
ra
ll
re
qu
ir
em
en
ts
fo
r
th
e
pa
yl
oa
d
P
ar
am
et
er
s
V
al
ue
s
T
el
es
co
pe
di
am
et
er
(D
)
1.
5
m
B
an
dw
id
th
s
45
0–
90
0
nm
(g
oa
l:
40
0–
95
0
nm
)
E
qu
iv
al
en
ts
pa
ti
al
62
–1
20
m
as
(g
oa
l:
55
–1
27
m
as
)
re
so
lu
ti
on
B
lu
e
ch
an
ne
l/r
ed
ch
an
ne
l
45
0–
70
0
nm
/6
50
–9
00
nm
O
bs
er
va
bl
e
St
ok
es
I,
Q
,U
pa
ra
m
et
er
s
C
on
tr
as
ta
t2
la
m
bd
a/
D
a
fe
w
10
−9
C
on
tr
as
ta
t4
la
m
bd
a/
D
a
fe
w
10
−1
0
D
ef
or
m
ab
le
m
ir
ro
r,
64
×
64
ac
tu
at
or
s
nb
.o
fe
le
m
en
ts
F
O
V
co
rr
ec
te
d
bl
ue
/r
ed
6”
/8
”
ch
an
ne
l
F
O
V
im
ag
ed
bl
ue
/r
ed
9”
/1
2”
ch
an
ne
l
W
F
E
st
at
ic
20
nm
rm
s
W
F
E
D
M
10
pm
rm
s
F
in
al
po
in
ti
ng
ac
cu
ra
cy
0.
5
m
as
(g
oa
l0
.1
m
as
)
P
ol
ar
im
et
ri
c
se
ns
it
iv
it
y
10
−3
37
2
E
xp
A
st
ro
n
(2
01
2)
34
:3
55
–3
84
(W
F
E
)
of
7–
8
nm
rm
s
(o
n
th
e
su
rf
ac
e)
.G
A
IA
is
al
so
a
co
ld
te
le
sc
op
e
(2
00
K
)
w
it
h
a
hi
gh
de
gr
ee
of
st
ab
ili
ty
(a
ta
le
ve
lo
f1
5
pm
),
si
m
ila
r
to
w
ha
ti
s
en
vi
sa
ge
d
fo
r
SP
IC
E
S.
T
he
n
tw
o
fo
ld
m
ir
ro
rs
(M
4
+
M
5)
ar
e
us
ed
to
ba
la
nc
e
th
e
po
la
r-
iz
at
io
n
in
du
ce
d
by
th
e
te
le
sc
op
e
be
fo
re
en
te
ri
ng
th
e
po
la
ri
m
et
ri
c
m
od
ul
at
or
an
d
th
e
po
la
ri
zi
ng
be
am
-s
pl
it
te
r
cu
be
.
T
he
be
am
is
th
en
se
pa
ra
te
d
in
to
tw
o
ch
an
ne
ls
de
di
ca
te
d
to
th
e
45
0–
70
0
nm
an
d
65
0–
90
0
nm
ba
nd
s.
O
n
ea
ch
ar
m
,a
D
M
(i
nc
lu
di
ng
th
e
ti
p-
ti
lt
fu
nc
ti
on
in
it
s
m
ou
nt
in
g)
is
lo
ca
te
d
in
th
e
cl
os
e
pu
pi
l
im
ag
e
pl
an
e,
th
en
a
fi
rs
t
st
ag
e
pr
ov
id
es
an
im
ag
e
pl
an
e
fo
r
th
e
V
or
te
x
(F
/6
0)
w
it
h
a
W
F
E
(R
M
S)
=
λ
/
10
0
on
th
e
ed
ge
an
d
λ
/
25
00
on
ce
nt
er
(a
t4
50
nm
).
A
fo
llo
w
in
g
se
co
nd
st
ag
e
pr
ov
id
es
a
10
m
m
pu
pi
l
im
ag
e
fo
r
th
e
co
ro
na
gr
ap
hi
c
di
ap
hr
ag
m
,
a
br
oa
db
an
d
fi
lt
er
an
d
a
po
la
ri
za
ti
on
fi
lt
er
,
an
d
fi
na
lly
a
th
ir
d
ca
m
er
a
st
ag
e
pr
ov
id
es
a
te
le
ce
nt
ri
c
im
ag
e
pl
an
e
(F
/2
90
)
to
fe
ed
th
e
IF
S
w
it
h
a
W
F
E
(R
M
S)
=
λ
/
15
0
(a
t
45
0
nm
).
B
as
ed
on
O
A
P
an
d
fo
ld
m
ir
ro
rs
,
th
e
w
ho
le
op
ti
ca
l
de
si
gn
is
ve
ry
fl
ex
ib
le
fo
r
fu
rt
he
r
op
ti
m
iz
at
io
n
w
it
h
re
sp
ec
t
to
ch
ro
m
at
ic
it
y
(F
re
sn
el
pr
op
ag
at
io
n)
an
d
th
e
m
ec
ha
ni
ca
li
m
pl
em
en
ta
ti
on
of
th
e
D
M
,t
he
vo
rt
ex
,t
he
SC
C
op
ti
on
or
th
e
ex
ac
t
IF
S
lo
ca
ti
on
s.
F
ig
ur
e
10
sh
ow
s
th
e
pr
op
os
ed
op
ti
ca
ll
ay
ou
t.
3.
4
C
or
on
ag
ra
ph
C
or
on
ag
ra
ph
y
is
es
se
nt
ia
li
n
th
e
SP
IC
E
S
de
si
gn
to
ge
tr
id
of
th
e
st
el
la
r
ph
ot
on
w
hi
ch
in
tu
rn
at
te
nu
at
es
th
e
im
pa
ct
of
th
e
ph
ot
on
no
is
e.
T
he
m
ai
n
sc
ie
nc
e
re
qu
ir
em
en
ts
of
SP
IC
E
S
tr
an
sl
at
e
in
to
hi
gh
co
nt
ra
st
(1
08
−
10
9 )
an
d
sm
al
l
In
ne
r
W
or
ki
ng
A
ng
le
(I
W
A
,
<
2λ
/
D
).
P
ha
se
m
as
ks
ga
th
er
su
ch
ad
va
nt
ag
es
[3
4]
an
d
ha
ve
be
en
in
te
ns
iv
el
y
st
ud
ie
d
an
d
im
pl
em
en
te
d
in
th
e
la
b
[6
,9
,3
0]
an
d
on
th
e
sk
y
[1
0,
31
]
in
di
ff
er
en
t
fo
rm
s.
T
he
V
or
te
x
C
or
on
ag
ra
ph
(O
V
C
,V
V
C
)
F
ig
.1
0
G
en
er
al
op
ti
ca
ll
ay
ou
ts
ho
w
in
g
th
e
im
pl
em
en
ta
ti
on
of
th
e
m
ai
n
co
m
po
ne
nt
s.
M
os
to
pt
ic
s
ar
e
lo
ca
te
d
be
lo
w
th
e
M
1–
M
2
se
gm
en
tw
hi
le
th
e
IF
Ss
ar
e
at
th
e
ba
ck
of
th
e
P
M
E
xp
A
st
ro
n
(2
01
2)
34
:3
55
–3
84
37
3
is
an
ev
ol
ut
io
n
of
th
is
co
nc
ep
t
[3
2]
,w
hi
ch
in
ad
di
ti
on
im
pr
ov
es
th
e
di
sc
ov
er
y
sp
ac
e.
T
he
ad
va
nt
ag
es
of
an
op
ti
ca
lv
or
te
x
co
ro
na
gr
ap
h
ar
e
th
at
it
ca
n
pr
ov
id
e
im
ag
in
g
ve
ry
cl
os
e
to
th
e
st
ar
(<
2λ
/D
)
an
d
hi
gh
th
ro
ug
hp
ut
(>
90
%
).
T
he
fi
rs
t
ge
ne
ra
ti
on
of
op
ti
ca
l
ch
ar
ge
4
V
V
C
(T
R
L
6)
ha
s
de
m
on
st
ra
te
d
10
−7
co
nt
ra
st
le
ve
ls
ov
er
10
%
ba
nd
w
id
th
us
in
g
w
av
ef
ro
nt
co
rr
ec
ti
on
[3
2]
an
d
is
no
w
pu
sh
in
g
to
w
ar
ds
hi
gh
er
co
nt
ra
st
s
an
d
la
rg
er
ba
nd
w
id
th
s.
T
he
ve
ct
or
ia
l
na
tu
re
of
th
e
V
V
C
an
d
it
s
in
tr
in
si
c
po
la
ri
za
ti
on
m
od
if
ic
at
io
n
pr
op
er
ty
al
lo
w
s
th
e
co
m
pl
et
e
de
co
up
lin
g
of
th
e
ch
ro
m
at
ic
le
ak
ag
e
fr
om
th
e
m
ai
n
vo
rt
ex
te
rm
an
d
an
y
tr
an
sm
it
te
d
of
f-
ax
is
fe
at
ur
es
(c
om
pa
ni
on
an
d/
or
di
sk
s)
.V
er
y
re
ce
nt
ly
,
a
ve
ct
or
vo
rt
ex
m
as
k
m
ad
e
of
ph
ot
on
ic
cr
ys
ta
l
ha
s
be
en
de
ve
lo
pe
d
an
d
ac
hi
ev
es
co
nt
ra
st
le
ve
ls
of
5.
10
−6
an
d
1.
10
−6
at
5
λ
/D
fo
r
w
av
el
en
gt
hs
of
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2
an
d
63
3
nm
,r
es
pe
ct
iv
el
y
(M
ur
ak
am
ie
ta
l.,
in
pr
ep
ar
at
io
n)
.T
he
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m
on
st
ra
ti
on
of
an
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hr
om
at
ic
V
V
C
,
w
hi
ch
m
ee
ts
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e
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qu
ir
em
en
t
of
SP
IC
E
S
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no
w
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T
R
L
3.
3.
5
W
av
ef
ro
nt
se
ns
in
g
an
d
co
rr
ec
ti
on
Se
ve
ra
l
te
ch
ni
qu
es
ex
is
t
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es
ti
m
at
e
ph
as
e
an
d
am
pl
it
ud
e
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er
ra
ti
on
s
of
th
e
w
av
ef
ro
nt
.
T
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E
le
ct
ri
c
F
ie
ld
C
on
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ga
ti
on
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F
C
,
ba
se
lin
e)
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te
m
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-
ra
l
m
od
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at
io
n
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he
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th
e
Se
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er
en
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C
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C
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)
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at
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l
m
od
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at
io
n.
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F
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a
w
av
ef
ro
nt
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nt
ro
l
te
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qu
e
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at
is
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ar
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r
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gh
co
nt
ra
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ro
na
gr
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ac
e.
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s
is
be
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e
it
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es
th
e
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ie
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e
ca
m
er
a
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se
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e
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er
ra
ti
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th
er
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e
no
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m
m
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er
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re
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m
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st
el
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r
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ec
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e
no
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e
in
th
e
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gi
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of
in
te
re
st
re
ga
rd
le
ss
of
w
he
re
th
at
sp
ec
kl
e
no
is
e
ca
m
e
fr
om
;
an
d
it
us
es
th
e
D
M
th
at
is
al
re
ad
y
in
th
e
sy
st
em
to
pr
ov
id
e
th
e
di
ve
rs
it
y
ne
ed
ed
fo
r
es
ti
m
at
io
n
of
ab
er
ra
ti
on
s
in
th
e
fo
ca
l
pl
an
e.
E
F
C
ha
s
be
en
su
cc
es
sf
ul
ly
de
m
on
st
ra
te
d
on
m
an
y
te
st
be
ds
an
d
w
it
h
m
an
y
co
ro
na
gr
ap
hs
,
as
w
el
l
as
in
m
on
oc
hr
om
at
ic
an
d
br
oa
db
an
d
lig
ht
.
F
or
ex
am
pl
e,
re
co
rd
-b
re
ak
in
g
co
nt
ra
st
s
ha
ve
be
en
ac
hi
ev
ed
by
so
m
e
m
em
be
rs
of
th
is
pr
op
os
al
at
th
e
N
A
SA
JP
L
H
ig
h
C
on
tr
as
tI
m
ag
in
g
T
es
tb
ed
[4
3]
as
w
el
l
as
th
e
N
A
SA
A
m
es
C
or
on
ag
ra
ph
T
es
tb
ed
[7
].
A
s
fo
r
th
e
SC
C
,
th
e
ea
si
er
w
ay
to
im
pl
em
en
t
it
at
al
m
os
t
no
co
st
fo
r
th
e
op
ti
ca
ld
es
ig
n
is
to
ad
d
a
sm
al
lh
ol
e
(r
ef
er
en
ce
be
am
)
in
th
e
L
yo
ts
to
p
pl
an
e
of
th
e
co
ro
na
gr
ap
h.
T
he
la
st
co
ro
na
gr
ap
h
op
ti
cs
m
ak
e
th
e
cl
as
si
ca
lc
or
on
ag
ra
ph
ic
be
am
an
d
th
e
re
fe
re
nc
e
be
am
in
te
rf
er
e
in
a
F
iz
ea
u
sc
he
m
e
on
th
e
de
te
ct
or
.
T
he
sp
ec
kl
es
of
th
e
co
ro
na
gr
ap
h
be
am
ar
e
sp
at
ia
lly
m
od
ul
at
ed
by
fr
in
ge
s.
A
s
th
e
be
am
s
fr
om
th
e
st
ar
an
d
th
e
co
m
pa
ni
on
ar
e
no
t
co
he
re
nt
,
on
ly
th
e
sp
ec
kl
es
ar
e
m
od
ul
at
ed
(t
he
co
m
pa
ni
on
im
ag
e
is
no
t)
.T
he
SC
C
is
in
tr
in
si
ca
lly
ch
ro
m
at
ic
an
d
in
SP
IC
E
S
th
is
is
su
e
is
so
lv
ed
w
it
h
th
e
us
e
of
th
e
IF
S
(s
am
e
fo
r
th
e
E
F
C
).
C
ur
re
nt
ly
,t
he
SC
C
is
be
in
g
im
pl
em
en
te
d
in
a
hi
gh
co
nt
ra
st
te
st
-
be
nc
h
an
d
th
e
fi
rs
t
m
ea
su
re
m
en
ts
of
ph
as
e
an
d
co
rr
ec
ti
on
ar
e
be
in
g
ob
ta
in
ed
(T
R
L
3)
.
A
lt
ho
ug
h
th
e
m
at
ur
it
y
is
lo
w
co
m
pa
re
d
to
th
e
E
F
C
,
it
ha
s
th
e
ad
va
nt
ag
e
to
av
oi
d
te
m
po
ra
lm
od
ul
at
io
n
an
d
to
pr
ov
id
e
ad
di
ti
on
al
cr
it
er
ia
to
ge
t
ri
d
of
th
e
sp
ec
kl
es
fu
rt
he
r
th
an
E
F
C
.
M
or
e
de
ta
ils
an
d
pe
rf
or
m
an
ce
ar
e
gi
ve
n
in
[1
8,
19
].
37
4
E
xp
A
st
ro
n
(2
01
2)
34
:3
55
–3
84
T
og
et
he
r
w
it
h
th
e
w
av
ef
ro
nt
se
ns
in
g
m
et
ho
ds
de
sc
ri
be
d
ab
ov
e,
SP
IC
E
S
us
es
a
de
fo
rm
ab
le
m
ir
ro
r
(D
M
)
fo
r
w
av
ef
ro
nt
co
nt
ro
l.
T
he
D
M
m
an
ip
ul
at
es
bo
th
th
e
am
pl
it
ud
e
an
d
ph
as
e
of
th
e
w
av
ef
ro
nt
si
m
ul
ta
ne
ou
sl
y
to
cr
ea
te
th
e
hi
gh
-c
on
tr
as
t
co
ro
na
gr
ap
h
da
rk
fi
el
d.
W
av
ef
ro
nt
co
nt
ro
l
at
th
e
10
−9
le
ve
l
ha
s
be
en
de
m
on
st
ra
te
d
in
JP
L
la
bo
ra
to
ry
ex
pe
ri
m
en
ts
fo
r
th
e
pa
st
fi
ve
ye
ar
s
[4
5]
.S
P
IC
E
S
ba
se
lin
es
pr
ov
en
de
fo
rm
ab
le
m
ir
ro
rt
ec
hn
ol
og
y
m
an
uf
ac
tu
re
d
by
N
or
th
op
G
ru
m
m
an
X
in
et
ic
s.
Sp
ec
if
ic
al
ly
,t
he
D
M
is
co
m
pr
is
ed
of
a
fu
se
d
si
lic
a
m
ir
ro
r
fa
ce
sh
ee
t
dr
iv
en
by
an
ar
ra
y
of
el
ec
tr
oc
er
am
ic
ac
tu
at
or
s.
P
ro
to
fl
ig
ht
qu
al
if
ic
at
io
n
of
a
fl
ig
ht
-c
on
fi
gu
re
d
48
×
48
D
M
is
no
w
in
pr
og
re
ss
at
JP
L
,
va
lid
at
in
g
th
e
te
ch
no
lo
gy
.
W
it
h
ye
ar
s
of
pe
rf
or
m
an
ce
in
a
sp
ac
e-
si
m
ul
at
in
g
en
vi
ro
nm
en
t,
an
d
fo
llo
w
in
g
su
cc
es
sf
ul
pr
el
im
in
ar
y
vi
br
at
io
n
te
st
s
at
JP
L
,t
he
D
M
te
ch
no
lo
gy
is
cu
rr
en
tl
y
at
T
R
L
5+
w
it
h
ex
pe
ct
at
io
ns
of
re
ac
hi
ng
T
R
L
6
in
en
vi
ro
nm
en
ta
lt
es
ts
so
on
.
3.
6
P
ol
ar
im
et
ry
T
he
po
la
ri
m
et
ri
c
ca
pa
bi
lit
y
of
SP
IC
E
S
is
es
se
nt
ia
lt
o
fu
lf
ill
it
s
sc
ie
nc
e
re
qu
ir
e-
m
en
ts
an
d
th
er
ef
or
e
co
ns
ti
tu
te
s
an
in
te
gr
al
pa
rt
of
it
s
de
si
gn
.
A
ny
m
od
er
n
as
tr
on
om
ic
al
po
la
ri
m
et
er
co
ns
is
ts
of
a
m
od
ul
at
or
an
d
an
an
al
yz
er
.
T
o
m
ea
su
re
th
e
ob
se
rv
ab
le
s
fo
r
SP
IC
E
S,
a
m
od
ul
at
or
is
po
si
ti
on
ed
in
th
e
be
am
up
st
re
am
fr
om
th
e
an
al
yz
er
af
te
r
th
e
fi
rs
t
fi
ve
m
ir
ro
rs
,i
n
a
co
lli
m
at
ed
be
am
.
It
ca
n
ei
th
er
be
a
do
ub
le
F
re
sn
el
rh
om
b
or
a
so
-c
al
le
d
“s
up
er
ac
hr
o-
m
at
ic
”
ha
lf
-w
av
e
pl
at
e
co
ns
tr
uc
te
d
fr
om
th
re
e
st
ac
ks
of
qu
ar
tz
an
d
M
gF
2
th
at
se
rv
es
th
e
fu
ll
w
av
el
en
gt
h
ra
ng
e
of
45
0–
90
0
nm
.E
ss
en
ti
al
ly
,s
uc
h
a
m
od
ul
at
or
ro
ta
te
s
a
di
re
ct
io
n
of
po
la
ri
za
ti
on
on
th
e
sk
y
to
th
e
on
e
di
re
ct
io
n
th
at
th
e
an
al
yz
er
fi
lt
er
s.
W
it
h
a
st
ep
w
is
e
ro
ta
ti
on
of
22
.5
◦
in
cr
em
en
ts
,
th
e
in
te
ns
i-
ti
es
th
at
th
e
po
la
ri
m
et
er
m
ea
su
re
s
ar
e
(I
+
Q
)/
2,
(I
+
U
)/
2,
(I
−
Q
)/
2,
an
d
(I
−
U
)/
2.
T
hu
s,
th
e
co
m
pl
et
e
in
fo
rm
at
io
n
on
lin
ea
r
po
la
ri
za
ti
on
is
ob
ta
in
ed
w
it
h
a
si
ng
le
op
ti
ca
l/d
et
ec
to
r
tr
ai
n.
T
he
ba
se
lin
e
co
nc
ep
to
fS
P
IC
E
S
pr
es
en
te
d
in
F
ig
.8
us
es
a
po
la
ri
zi
ng
be
am
-
sp
lit
te
r
as
a
po
la
ri
m
et
ri
c
an
al
yz
er
.F
or
th
e
ba
se
lin
e
co
nf
ig
ur
at
io
n
w
e
se
le
ct
ed
a
cu
be
be
am
-s
pl
it
te
r,
be
ca
us
e
of
it
s
ac
hr
om
at
ic
sp
lit
ti
ng
an
gl
e.
T
hi
s
im
pl
em
en
-
ta
ti
on
is
a
si
ng
le
-b
ea
m
sy
st
em
,
as
th
e
di
ff
er
en
t
in
te
ns
it
y
m
ea
su
re
m
en
ts
ar
e
ob
ta
in
ed
se
qu
en
ti
al
ly
.T
hi
s
dr
iv
es
th
e
re
qu
ir
em
en
t
on
th
e
ty
pi
ca
l
ti
m
e-
sc
al
es
of
po
in
ti
ng
an
d
th
er
m
al
va
ri
at
io
ns
to
be
m
uc
h
la
rg
er
th
an
th
e
m
od
ul
at
io
n
cy
cl
e
ti
m
e.
A
lt
ho
ug
h
du
al
-b
ea
m
s
ar
e
re
qu
ir
ed
on
gr
ou
nd
-b
as
ed
in
st
ru
m
en
ts
,
T
ab
le
4
IF
S
m
ai
n
pa
ra
m
et
er
s
fo
r
th
e
tw
o
ch
an
ne
ls
as
su
m
in
g
4
×
4
k
de
te
ct
or
s
B
lu
e
ch
an
ne
l
R
ed
ch
an
ne
l
W
av
el
en
gt
h
ra
ng
e
(n
m
)
45
0–
70
0
65
0–
90
0
F
O
V
(a
rc
se
c)
9.
24
13
.3
R
es
ol
ut
io
n
42
55
IF
U
pi
tc
h
(μ
m
)
70
70
N
le
ns
le
ts
(s
id
e)
29
9
29
8
F
/n
um
be
r
at
th
e
en
tr
an
ce
28
9.
5
20
0.
4
Sp
ec
tr
a
le
ng
th
(p
ix
.)
36
.5
2
35
.4
8
A
pp
ro
x.
IF
S
si
ze
(m
m
)
83
0
83
0
E
xp
A
st
ro
n
(2
01
2)
34
:3
55
–3
84
37
5
T
ab
le
5
C
ha
ra
ct
er
is
ti
cs
of
sc
ie
nc
e
de
te
ct
or
s
P
ar
am
et
er
V
al
ue
C
om
m
en
ts
D
im
en
si
on
4,
00
0
×
4,
00
0
P
ix
el
pi
tc
h
15
μ
m
Q
ua
nt
if
ic
at
io
n
12
bi
ts
G
oa
l1
6
bi
ts
F
ul
lw
el
lc
ap
ac
it
y
30
0
ke
-
R
ea
do
ut
fr
eq
ue
nc
y
<
0.
1
H
z
19
M
bi
ts
/s
fo
r
fu
ll
fr
am
e
at
0.
1
H
z
R
ea
do
ut
m
od
e
F
ul
lf
ra
m
e
R
ea
do
ut
no
is
e
<
5
e-
G
oa
l1
e-
D
ar
k
cu
rr
en
t
<
5
e-
/h
N
ee
d
a
de
te
ct
or
te
m
pe
ra
tu
re
<
17
0
K
F
la
tn
es
s
<
20
μ
m
th
e
se
ns
it
iv
it
y
of
th
e
si
ng
le
-b
ea
m
sy
st
em
s
in
SP
IC
E
S
w
ill
lik
el
y
be
be
tt
er
th
an
10
−3
,w
hi
ch
is
m
or
e
th
an
en
ou
gh
fo
r
m
os
tt
ar
ge
ts
.
P
ol
ar
iz
in
g
be
am
-s
pl
it
te
rs
an
d
ro
ta
ti
ng
po
la
ri
za
ti
on
m
od
ul
at
or
s
ar
e
cu
r-
re
nt
ly
em
pl
oy
ed
in
va
ri
ou
s
so
la
r
ob
se
rv
in
g
sa
te
lli
te
s
th
at
ha
ve
po
la
ri
m
et
ri
c
fu
nc
ti
on
al
it
y.
3.
7
In
te
gr
al
fi
el
d
sp
ec
tr
og
ra
ph
T
he
pr
op
os
ed
In
te
gr
al
F
ie
ld
Sp
ec
tr
og
ra
ph
(I
F
S)
is
ba
se
d
on
th
e
le
ns
le
tB
IG
R
E
co
nc
ep
t
[1
]
in
m
an
uf
ac
tu
ri
ng
fo
r
SP
H
E
R
E
[1
7]
.
E
ac
h
le
ns
le
t
of
an
ar
ra
y
sa
m
pl
es
a
po
rt
io
n
of
th
e
fi
el
d
of
vi
ew
an
d
pr
ov
id
es
a
vi
rt
ua
l
sl
it
at
th
e
in
pu
t
of
a
di
sp
er
si
ng
sp
ec
tr
og
ra
ph
,
m
ad
e
up
of
th
e
us
ua
l
co
m
po
ne
nt
s
(c
ol
lim
at
or
,
di
sp
er
si
ng
el
em
en
t,
an
d
ca
m
er
a)
.
T
he
di
sp
er
si
ng
el
em
en
ts
ar
e
di
re
ct
vi
si
on
T
ab
le
6
Su
m
m
ar
y
of
T
R
L
s
fo
r
th
e
m
ai
n
co
m
po
ne
nt
s
as
of
ye
ar
20
10
T
R
L
R
at
io
na
l
T
el
es
co
pe
–
P
ri
m
ar
y
m
ir
ro
r
7
P
ro
ce
ss
qu
al
if
ie
d
on
si
m
ila
r
sp
ac
e
m
is
si
on
s
(G
A
IA
)
–
Se
co
nd
ar
y
m
ir
ro
r
7
P
ro
ce
ss
qu
al
if
ie
d
on
si
m
ila
r
sp
ac
e
m
is
si
on
s
(G
A
IA
)
–
B
af
fl
es
7
P
ro
ce
ss
qu
al
if
ie
d
on
si
m
ila
r
sp
ac
e
m
is
si
on
s
(G
A
IA
)
–
St
ru
ct
ur
e
7
P
ro
ce
ss
qu
al
if
ie
d
on
si
m
ila
r
sp
ac
e
m
is
si
on
s
(G
A
IA
)
Sc
ie
nc
e
pa
yl
oa
d
–
R
ot
at
in
g
po
la
ri
za
ti
on
9
H
in
od
e
So
la
r
O
pt
ic
al
T
el
es
co
pe
m
od
ul
at
or
–
P
ol
ar
iz
er
cu
be
be
am
sp
lit
te
r
9
H
in
od
e
So
la
r
O
pt
ic
al
T
el
es
co
pe
–
F
ilt
er
s
5
P
ro
ce
ss
qu
al
if
ie
d
on
si
m
ila
r
sp
ac
e
m
is
si
on
s
(M
IR
I/
JW
ST
)
–
D
ef
or
m
ab
le
m
ir
ro
rs
5
Sp
ac
e
qu
al
if
ic
at
io
ns
at
JP
L
–
C
or
on
ag
ra
ph
3
P
ro
ce
ss
ve
ri
fi
ed
in
la
b
en
vi
ro
nm
en
t
–
IF
S
5
C
on
ce
pt
us
ed
on
gr
ou
nd
en
vi
ro
nm
en
t(
SP
H
E
R
E
)
–
R
el
ay
op
ti
cs
5
P
ro
ce
ss
qu
al
if
ie
d
on
si
m
ila
r
sp
ac
e
m
is
si
on
s
–
W
F
se
ns
in
g
5
B
as
el
in
e
co
nc
ep
tq
ua
lif
ie
d
at
JP
L
–
D
et
ec
to
rs
6
E
2V
C
C
D
23
1
−
84
ba
ck
ill
um
in
at
ed
–
M
ec
ha
ni
ca
ls
tr
uc
tu
re
s
5
P
ro
ce
ss
qu
al
if
ie
d
on
si
m
ila
r
sp
ac
e
en
vi
ro
nm
en
t
M
ai
n
el
ec
tr
on
ic
s
–
E
le
ct
ro
ni
c
bo
ar
ds
6
Q
ua
lif
ie
d
on
pr
ev
io
us
sp
ac
e
en
vi
ro
nm
en
t(
M
IR
I/
JW
ST
)
–
C
om
pr
es
so
r
pr
oc
es
s
9
Sp
ac
e
qu
al
if
ie
d
–
Sp
ac
e
w
ir
e
lin
ks
9
Sp
ac
e
qu
al
if
ie
d
37
6
E
xp
A
st
ro
n
(2
01
2)
34
:3
55
–3
84
A
m
ic
i
pr
is
m
s,
pr
ov
id
in
g
qu
it
e
co
ns
ta
nt
lo
w
di
sp
er
si
on
ac
ro
ss
th
e
se
le
ct
ed
w
av
el
en
gt
h
ra
ng
es
.
T
he
ad
op
te
d
sc
he
m
e
en
su
re
s
th
at
cr
os
s-
ta
lk
du
e
to
bo
th
di
ff
ra
ct
io
n
(t
he
in
co
he
re
nt
cr
os
s
ta
lk
)
an
d
in
te
rf
er
en
ce
ef
fe
ct
s
(t
he
co
he
re
nt
cr
os
s
ta
lk
)
ar
e
w
el
lb
el
ow
10
−2
.T
he
m
ai
n
sp
ec
if
ic
at
io
ns
lis
te
d
in
T
ab
le
4
w
er
e
de
ri
ve
d
fr
om
th
e
m
ai
n
eq
ua
ti
on
go
ve
rn
in
g
th
is
de
si
gn
.
3.
8
Sc
ie
nc
e
de
te
ct
or
s
T
w
o
la
rg
e
4
×
4
k
C
C
D
s
ar
e
im
pl
em
en
te
d
in
th
e
IF
S
fo
r
sc
ie
nt
if
ic
ob
se
rv
at
io
ns
.
T
he
se
le
ct
ed
el
em
en
ts
ar
e
E
2V
de
te
ct
or
s
C
C
D
23
1-
84
ba
ck
ill
um
in
at
ed
w
it
h
hi
gh
T
R
L
re
qu
ir
in
g
th
er
m
al
re
gu
la
ti
on
.T
ab
le
5
sh
ow
s
th
ei
r
ch
ar
ac
te
ri
st
ic
s.
3.
9
T
R
L
su
m
m
ar
y
T
ab
le
6
dr
aw
s
a
su
m
m
ar
y
of
th
e
T
R
L
s
re
le
va
nt
to
th
e
SP
IC
E
S
m
is
si
on
.
4
P
oi
nt
in
g
is
su
es
T
he
po
in
ti
ng
re
qu
ir
em
en
t
is
an
im
po
rt
an
t
as
pe
ct
of
th
e
SP
IC
E
S
co
nc
ep
t.
A
t
th
e
in
st
ru
m
en
t
le
ve
l,
th
e
al
ig
nm
en
t
of
th
e
st
ar
on
to
th
e
co
ro
na
gr
ap
h
m
us
t
be
ve
ry
go
od
to
av
oi
d
st
el
la
r
le
ak
ag
e
an
d
ac
hi
ev
e
th
e
la
rg
es
t
co
nt
ra
st
.
F
ro
m
si
m
ul
at
io
ns
,
w
e
ob
ta
in
ed
a
re
qu
ir
em
en
t
of
0.
1
m
as
at
th
e
le
ve
l
of
th
e
co
ro
na
gr
ap
h
ov
er
a
ti
m
es
ca
le
th
at
is
re
pr
es
en
ta
ti
ve
of
th
e
in
st
ru
m
en
ts
ta
bi
lit
y.
A
lt
ho
ug
h
ob
se
rv
in
g
ti
m
e
ca
n
be
se
ve
ra
ld
ay
s,
th
e
w
av
ef
ro
nt
co
rr
ec
ti
on
w
ill
be
ce
rt
ai
nl
y
re
-a
ct
ua
liz
ed
at
a
hi
gh
er
fr
eq
ue
nc
y,
ty
pi
ca
lly
be
tw
ee
n
a
fe
w
ho
ur
s
an
d
a
da
y
(a
co
rr
ec
t
es
ti
m
at
io
n
w
ill
de
pe
nd
on
th
e
fi
na
la
rc
hi
te
ct
ur
e)
.I
n
ad
di
ti
on
,
a
te
le
sc
op
e
po
in
ti
ng
of
ty
pi
ca
lly
2–
10
m
as
is
re
qu
ir
ed
to
av
oi
d
be
am
w
al
k
on
th
e
pr
im
ar
y
an
d
se
co
nd
ar
y,
w
hi
ch
w
ou
ld
ot
he
rw
is
e
ca
us
e
an
un
ac
ce
pt
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ABSTRACT
Context. High-contrast imaging is currently the only available technique for the study of the thermodynamical and compositional
properties of exoplanets in long-period orbits, comparable to the range from Venus to Jupiter. The SPICES (Spectro-Polarimetric
Imaging and Characterization of Exoplanetary Systems) project is a coronagraphic space telescope dedicated to the spectro-
polarimetric analysis of gaseous and icy giant planets as well as super-Earths at visible wavelengths. So far, studies for high-contrast
imaging instruments have mainly focused on technical feasibility because of the challenging planet/star flux ratio of 10−8−10−10 re-
quired at short separations (200 mas or so) to image cold exoplanets. However, the main interest of such instruments, namely the
analysis of planet atmospheric/surface properties, has remained largely unexplored.
Aims. The aim of this paper is to determine which planetary properties SPICES or an equivalent direct imaging mission can measure,
considering realistic reflected planet spectra and instrument limitation.
Methods. We use numerical simulations of the SPICES instrument concept and theoretical planet spectra to carry out this performance
study. We also define a criterion on the signal-to-noise ratio of the measured spectrum to determine under which conditions SPICES
can retrieve planetary physical properties.
Results. We find that the characterization of the main planetary properties (identification of molecules, eﬀect of metallicity, presence
of clouds and type of surfaces) would require a median signal-to-noise ratio of at least 30. In the case of a solar-type star ≤10 pc,
SPICES will be able to study Jupiters and Neptunes up to ∼5 and ∼2 AU respectively, because of the drastic flux decrease with
separation. It would also analyze cloud and surface coverage of super-Earths of radius 2.5 Earth radii at 1 AU. Finally, we determine
the potential targets in terms of planet separation, radius and distance for several stellar types. For a Sun analog, we show that SPICES
could characterize Jupiters (M ≥ 30 Earth masses) as small as 0.5 Jupiter radii at <∼2 AU up to 10 pc, and super-Earths at 1−2 AU for
the handful of stars that exist within 4−5 pc. Potentially, SPICES could perform analysis of a hypothetical Earth-size planet around
α Cen A and B. However, these results depend on the planetary spectra we use, which are derived for a few planet parameters assum-
ing a solar-type host star. Grids of model spectra are needed for a further performance analysis. Our results obtained for SPICES are
also applicable to other small (1−2 m) coronagraphic space telescopes.
Key words. planetary systems – methods: numerical – techniques: high angular resolution – techniques: image processing –
techniques: imaging spectroscopy
1. Introduction
The exoplanet field in astrophysics is extremely rich and diverse.
From detection to characterization, many techniques are being
used or developed to address the fundamental questions about
planetary formation and evolution. Exoplanets span a number of
categories much larger than the solar system’s planets do. Since
the first discovery, several unexpected types of exoplanets were
found from the hot Jupiters (Mayor & Queloz 1995) which are
very close to their host stars (≤0.05 AU) to the population of
super-Earths (massive telluric planets) which starts to emerge
from radial velocity surveys (hereafter RV, Mayor et al. 2011)
and transit surveys (e.g., Léger et al. 2009; Charbonneau et al.
2009; Batalha et al. 2011; Borucki et al. 2012). There are so
many planet categories already detected even with the detection
biases of the current methods (RV, transits, imaging, microlens-
ing) that several instruments/missions will be needed to cover
the whole field. Methods such as RV and transits appear to be
eﬀective at probing for large close-in exoplanets, and current ef-
forts are to expand their sensitivity to longer-period and smaller
exoplanets (Udry & Santos 2007; Seager & Deming 2010).
The detection and characterization of long-period/wide-orbit
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(>∼1 AU) planets are, however, still diﬃcult to accomplish. On
the one hand, it requires long-duration monitoring with very sta-
ble instruments to detect them from a RV or transit survey. On
the other hand, direct imaging has to tackle the high contrast
at small angular separation that exist between the planet and its
host star.
An extrapolation of the period distribution of giant planets
discovered by RV surveys suggests that a large population of
these objects at separations larger than 5 AU still remains to
be revealed (Marcy et al. 2005). These planets, in particular the
population between 5 and 20 AU, are very important for con-
straining theoretical mechanisms of planetary formation, since
it may reside at the boundary between the core-accretion and
disk instability regimes (Alibert et al. 2011; Boss 2011). When
it comes to the atmospheric characterization of these planets,
direct imaging will probably be the most productive technique.
Since 2005 (Chauvin et al. 2005; Neuhäuser et al. 2005), several
massive giant planet candidates were imaged around young stars
(<200 Myr), the most emblematic being the four planets around
HR 8799 (Marois et al. 2008; Marois et al. 2010) and β Pictoris b
(Lagrange et al. 2009, 2010). We note that the planetary na-
ture of the Fomalhaut companion (Kalas et al. 2008) has been
recently questioned (Janson et al. 2012). Following these dis-
coveries, spectra were obtained for a few planets (e.g., Mohanty
et al. 2007; Janson et al. 2010; Patience et al. 2010; Bowler et al.
2010). A first generation of instruments precisely optimized for
the detection and spectral characterization at near- and mid-
infrared (IR) wavelengths of young giant planets will see first
light in the present decade: SPHERE (Beuzit et al. 2008), GPI
(Macintosh et al. 2008), HiCIAO (Hodapp et al. 2008), P1640
Phase II (Hinkley et al. 2011) and FLAO (Esposito et al. 2010)
on ground-based telescopes, and JWST (Clampin 2010) and
SPICA Coronagraph Instrument (Enya et al. 2011) in space. In
the next decade, planet finders on Extremely Large Telescopes,
such as EPICS (Kasper et al. 2010) and PFI (Macintosh et al.
2006), may oﬀer the ability to observe mature gas giants, ice
giants and possibly super-Earths in the near-IR. Detailed stud-
ies were performed to consider the feasibility of large aperture
coronagraphs and large baseline interferometers for the detec-
tion of Earth twins from space. These studies identified areas of
technological development that need to be first addressed, which
will delay the realization of Terrestrial Planet Finder missions
until ∼2025−2030. Meanwhile, observations have demonstrated
the extreme diversity of planets. This led to a growing consen-
sus within the community that we will need to study all planet
types in order to have a complete understanding of their forma-
tion and evolution (Schneider et al. 2008). To address some parts
of these questions, a family of small space missions (mainly
coronagraphs) have been proposed (Guyon et al. 2010b; Trauger
et al. 2010) for analyses of ice giants and super-Earths. The
study of these missions has mainly focused on technical feasi-
bility, as it is a challenge to achieve large contrast close to a
bright star (Trauger & Traub 2007; Guyon et al. 2010a; Belikov
et al. 2010). Another area of study is the estimated number of ob-
servable exoplanets of a given type (Trauger et al. 2010; Guyon
et al. 2010b), based on assumptions of their density distribution.
Cahoy et al. (2009) consider signal-to-noise ratios (SNRs) of
broad-band (R = 5) photometric measurements assuming plan-
ets with grey albedos. The main interest of such missions, the
atmospheric characterization, however, has remained highly un-
explored so far. Cahoy et al. (2010) analyze colors and coarse
spectra (R = 5 and R = 15) of Jupiter and Neptune atmosphere
models, but without including instrument limitations such as
throughput and noise. From the colors of solar system planets,
Traub (2003) suggested that for planets too faint for spectrome-
try, even coarse colors could help to distinguish between planet
types. Cahoy et al. (2010) showed that while a color criterion
could not be a means to uniquely distinguish between planet
types, due to the intertwined contributions of factors such as
metallicity and planet-star separation, colors would still provide
some constraints on possible planet types.
Among all of these space coronagraph concept missions,
the most recent, SPICES (Spectro-Polarimetric Imaging and
Characterization of Exoplanetary Systems) was submitted to the
ESA Cosmic Vision call for medium-class missions in 2010 by a
consortium of European institutes with American and Japanese
participations1 (Boccaletti et al. 2012). SPICES has a twofold
motivation: 1/ the systematic atmospheric characterization of gas
and ice giants as well as super-Earths in the solar neighborhood,
and 2/ the development and validation of key technologies in or-
der to prepare future direct imaging projects dealing with Earth
twins spectral characterization. The science objectives and the
technical concept of SPICES are described in Boccaletti et al.
(2012). The main science driver is the study of planetary systems
as a whole for the understanding of planet formation and evolu-
tion. With a maximum imaged field of view of ∼13′′, SPICES
will focus on targets previously identified using other methods
(planets and circumstellar disks), but can also detect new plan-
ets such as outer planets in known planetary systems and exo-
zodiacal disks <100 zodis. A preliminary estimation of the num-
ber of characterizable planets gives an order of magnitude of
100 objects for an allocated time of three years over the five
years of the mission (Boccaletti et al. 2012). The main purpose
of the instrument is to obtain flux and polarization spectra at
visible wavelengths of cold/mature exoplanets, especially those
previously discovered by RV surveys (Udry & Santos 2007) or
astrometry with Gaia (Casertano et al. 2008). These surveys will
provide the orbital elements and minimum mass of planets, but
not the radius which determines the amount of reflected light
together with the albedo. It is therefore essential to perform ac-
curate measurements of spectra to possibly distinguish between
planet types.
In this work, we have developed a numerical simulation to
model the instrument concept of SPICES. Under realistic as-
sumptions of noise, instrument performance and reflected ex-
oplanetary spectra, we test the ability to distinguish between
spectra of planets diﬀering in surface gravity, atmospheric
composition, metallicity, cloud coverage and surface type. We
do not consider polarized light in this paper and leave such a
study for future work. Our primary goal is not to refine the in-
strument concept given in Boccaletti et al. (2012). Firstly, we
investigate the exoplanet detection space realistically, and then
we may use our results to update the design. Our work will also
be beneficial to other space coronagraph proposals. In Sect. 2,
we describe the numerical model and the assumptions we use
for our study. In Sect. 3, we analyze the eﬀects of speckle noise,
read-out noise, exozodi and photon noise on the performance.
We specify what kinds of planets can be detected in each case.
We then study the impact of the spectral type of the host star. In
Sect. 4, we define a criterion that gives the required flux accu-
racy that the instrument has to produce in order to disentangle
1 Obs. Paris (LESIA, LUTh, LERMA, GEPI), CEA/SAp, IPAG, LAM,
SRON, Univ. Utretch, Obs. Padova, Univ. Exeter, Univ. Cambridge,
NASA (JPL, Ames, GSFC), MIT, Univ. Arizona, INTA-CSIC CAB,
Obs. Torino, Obs. Geneva, ONERA, UC Berkeley, STScI, CalTech,
IFSI Roma, NAOJ, Univ. Hokkaido, Univ. Liège, MPIA, Univ. Kiel and
Obs. Vienna with support from Astrium and CNES/PASO.
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spectra for similar planet types (Jupiters, Neptunes or super-
Earths), but with diﬀerent values of physical parameters (compo-
sition, metallicity or cloud and surface coverage). We conclude
that our instrument fulfills these constraints for most of the con-
sidered cases. In Sect. 5, we generalize our results to other stellar
types to define a parameter space of potential targets.
2. Models
2.1. Numerical model of the instrument
The instrument concept of SPICES is designed to provide po-
larimetric and spectroscopic measurements in the 0.45−0.90 μm
range (Fig. 1 and Boccaletti et al. 2012). To achieve high con-
trasts required to exoplanet characterization, SPICES combines
a high-quality oﬀ-axis telescope, high-accuracy wavefront con-
trol, a broad-band coronagraph with small inner working angle
(IWA; the angular separation of 50% throughput), and optical
elements and detectors to collect the polarimetric and spectro-
scopic information. As for the telescope, very low wavefront
aberrations have already been demonstrated for Gaia primary
mirrors (∼8 nm rms on surface2), and SPICES can benefit from
the same technology. The wavefront control is achieved with the
combination of a focal plane wavefront sensor and a deformable
mirror (DM). The wavefront sensing is achieved with a self-
coherent camera (SCC, Galicher et al. 2008), which is a very
simple modification in the coronagraph design. The SCC spa-
tially modulates speckles (residual stellar light) that are recorded
in the science image (no additional channel) and can accurately
retrieve the wavefront errors (phase and amplitude) that induce
these speckles. It then drives a DM to correct for them. As the
correction is never perfect, the speckle noise is strongly atten-
uated, but residual speckles still remain in the image. The SCC
provides a means to calibrate them and extract the companion or
disk information, without prior information on the spectrum of
the latter (Baudoz et al. 2006; Galicher et al. 2010). The DM is a
64 × 64 actuator mirror, as a larger number of actuators increases
the field of view which can be corrected. A vortex coronagraph
in the focal plane applies an azimuthal phase ramp to the cor-
rected incident wavefront to cancel the starlight (Mawet et al.
2005). The vortex coronagraph can be made achromatic over a
wide spectral bandwidth (∼50%, Mawet et al. 2010). This type
of coronagraph was successfully used by Serabyn et al. (2010) to
re-image the HR 8799 multi-planet system. Finally, an integral
field spectrograph (IFS) based on a micro-lens array (Antichi
et al. 2009) allows recording of a dispersed image of the cor-
rected field of view. Once a (x, y, λ) data cube is reconstructed
from the detector image, the SCC speckle calibration is applied
to every spectral channel separately, therefore drastically reduc-
ing the chromaticity of this device (Galicher et al. 2010). In the
current design, the beam is divided into two branches, each as-
signed to a state of polarization and half of the spectral band.
An achromatic modulator, at the very beginning of the instru-
ment, selects the linear polarization direction on the sky that is
analyzed by the polarizer in each branch.
We built a numerical code, written in the Interactive Data
Language (IDL), to model the instrument concept and to simu-
late the SPICES performance. Our code operates in three steps:
– Step 1: the simulation of non-coronagraphic and corona-
graphic image cubes of on-axis (the star) and oﬀ-axis (the
2 http://sci.esa.int/science-e/www/object/index.cfm?
fobjectid=47688
sensor
Deformable
Polarization
Telescope
spectro−polarimeter
Integral field
Coronagraph
mirror
modulator
Detector + Wavefront
Fig. 1. SPICES conceptual baseline.
planet(s)) sources. The third dimension of the cubes repre-
sents the spectral channels. We assume that the image cube
extraction from the IFS data is perfect, but correctly account
for flat field impact at step 2 (Sect. 2.2).
– Step 2: the normalization of the star and planet spectra, and
introduction of noise (photon noise, zodi, exozodi, read-out
noise, flat field).
– Step 3: the SCC speckle calibration of the images recorded
at step 2 and the measurement of the planet spectra.
In Fig. 2, we show an example of simulated images without
detection noise for a single spectral channel (λ = 0.675 μm,
Δλ ' 0.013 μm), after the coronagraph (Fig. 2, left) and after the
speckle calibration (Fig. 2, middle and right). The image field is
limited to the zone corrected by the DM (64 × 64 (λ/D)2 which
corresponds to ∼6 × 6 arcsec2 at λ = 0.675 μm). The corrected
zone size is set by the linear number of DM actuators (Galicher
et al. 2010). As we introduce both amplitude and phase aberra-
tions in the entrance pupil of the instrument and SPICES uses a
sole DM, the speckles are corrected only in one half of the field
of view (right half in the images). After speckle calibration, the
contrast is enhanced as shown in the middle and right images.
With the current SCC, the calibration is more eﬃcient in a diag-
onal because of the chromatism limitation (Galicher et al. 2010).
A new version of the technique is under study to calibrate speck-
les in all directions. In the left and middle images of Fig. 2, we
added two jovian planets of contrasts∼10−8 and ∼10−9 at 2.2 and
5.4 λ/D (red circles). The closest planet is detected in the coro-
nagraphic image (left) with a SNR ' 25. The farthest planet can
be seen in this image if its position is known. However, it is not
possible to claim a detection in this image (SNR ' 5), whereas it
is detected with a SNR ' 600 after calibration (middle).
2.2. Instrument assumptions
In terms of contrast, SPICES has to reach values as low as 10−9
at 2 λ/D and 10−10 at 4 λ/D (Boccaletti et al. 2012) to produce
interesting science results. Such performance is achieved assum-
ing the parameters and the requirements on noise that are listed
in Table 1. We consider these values in the numerical simula-
tion and discuss some of them in this section. The star is as-
sumed to be perfectly centered onto the coronagraph focal plane
mask. Since the pointing accuracy is a critical aspect, SPICES
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Fig. 2. Central part of images without detection noise produced by the simulation, after the coronagraph (left) and after the speckle calibration by
the self-coherent camera (middle and right). The image size is ∼64 × 64 (λ/D)2 (λ = 0.675 μm). In the two left images, there are two jovian planets
of contrasts ∼10−8 and ∼10−9 (red circles). In the right image, we indicate the calculation area of the profiles shown in Sect. 3 with a white dotted
line. The intensity scales are linear and identical.
Table 1. Assumptions used for the instrument simulations.
Parameter Value
Telescope diameter 1.5 m
Spectral bandwidth 0.45–0.90 μm
Spectral resolution R (λ = 0.675 μm) 50
Number of spectral channels 35
Δλ per channel ∼0.013 μm
λ/D sampling at 0.45 μm 3 pixels
Wavefront errors (λ = 0.675 μm) 15 nm rms ( f −3 PSDa )
Amplitude aberrations 0.1% ( f −1 PSDa )
Number of actuators on the DM 64 × 64
Phase estimation by the SCC perfect
Throughput 23%
Quantum eﬃciency 70%
Maximum integration time 200 h
Read-out noise 0.2 e- rms per pixel
Full well capacity 300 000 e-
Time per single exposure 1000 s
Flat field accuracy 0.5%
Zodiacal light V = 23.1 mag arcsec−2
Exozodi level 1 zodi
Notes. The parameter values are discussed in Sects. 2.1, 2.2 and 3.2.
(a) f is the spatial frequency of the optical defect, PSD refers to power
spectral density.
will include a dedicated procedure for a precise control of the
coronagraph alignment at the level of ∼0.2 mas (Boccaletti et al.
2012). Our simulations showed that this value keeps the speckle
noise at a level of ∼10−10 between 2 and 4 λ/D, which is be-
low the photon noise (Sect. 3.3). In the optical design of the
instrument, the whole spectral band is split into two branches,
the first branch covering the 0.45−0.7 μm band (Δλ/λ ' 43%)
and the second branch the 0.65−0.9 μm band (Δλ/λ ' 32%).
The overlapping is for calibration purposes. We assume that
all phase and amplitude aberrations are located in planes con-
jugated to the instrument pupil and we use the matrix direct
Fourier transform (Soummer et al. 2007) to propagate the light.
Fresnel propagation eﬀect will be included using the PROPER
library (Krist 2007). The main impact will be a partial modifica-
tion of the speckle pattern with wavelength (Marois et al. 2006).
This will not impact the SCC wavefront estimation since each
spectral channel is treated separately, but it will reduce the ef-
ficiency of the wavefront correction with a sole DM (Shaklan
& Green 2006). A slightly undersized Lyot stop is used for
the coronagraph (95% of the pupil diameter). We consider that
the vortex coronagraph performance is achromatic for SPICES’
spectral bands. Current vortex coronagraphs are limited to con-
trasts of ∼4 × 10−8 for a 20% bandwidth, but strong eﬀorts
have been made in the past few years to develop them in labora-
tory, test them on the sky and further improve their performance
(Serabyn et al. 2011). 15 monochromatic images are co-added to
simulate each spectral channel image. The SCC requires an over-
sampling with respect to Shannon’s criterion. The pixel number
per spatial resolution element (λ/D) is 3 at the minimum wave-
length. The SCC fringes are tilted at 45◦ with respect to the
pixel grid. We use a f −3 power law ( f is the spatial frequency
of the optical defect) for the power spectral density (PSD) of the
phase aberrations, since it quite well reproduces the aberrations
measured on the VLT and HST mirrors (Bordé & Traub 2006).
Simulations indicate that the amplitude aberrations will have to
be <∼0.1% in order to meet SPICES’ requirements if they follow
a f −1 PSD, but this value will be more stringent if the law ex-
ponent is >1 (Galicher 2009, Chap. IV.2, Fig. IV.2.2). SPICES’
optical aberrations are expected to evolve very slowly with time.
SPICES will be located at the L2 point, which is believed to be
a very stable environment. This may be confirmed by the Gaia
and JWST missions. Assuming such a stable environment, we
plan to allocate a significant amount of time at the beginning of
the mission for the purpose of accurately estimating SPICES’
aberrations. Then, the DM will compensate for the slow vari-
ations. In our simulation, the SCC perfectly estimates for the
wavefront aberrations (phase and amplitude). The perfectly esti-
mated wavefront is projected onto the 64 × 64 DM using the
method of energy minimization in the pupil plane (Bordé &
Traub 2006). The DM influence functions are modeled by adapt-
ing the formula of Huang et al. (2008) to fit the parameters of a
realistic DM. Finally, the numerical noise introduced by the ex-
traction of individual spectra from the IFS to build data cubes is
assumed negligible.
In step 2, blackbody spectra for the star and planetary spec-
tra from Cahoy et al. (2010) and Stam (2008) for the planets
are introduced. The latter are discussed in detail in Sect. 2.4.
Photon and read-out noise, flat field variations, and zodiacal and
exo-zodiacal light are accounted for. The instrument through-
put is set to 23%, considering ∼15 optical surfaces of reflectiv-
ity 90% from the primary mirror to the detector, and the quan-
tum eﬃciency of the detector is 70%. Using an algorithm to
correct for cosmic ray contamination, Robberto (2009) found
that single exposures of 1000 s will keep cosmic-ray induced
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glitches negligible with respect to a read-out noise level of
a few e- rms per pixel. We adopt this single exposure for our
simulations and we do not account for glitches. The detector flat
field is modeled as gaussian noise with a mean of 1 and a rms
of 0.5%. The IFS spreads the spectrum of an object point on
diﬀerent detector pixels. As a consequence, every pixel of the
(x, y, λ) cube is aﬀected by a specific flat field. We use the mea-
sured values of zodiacal light from Giavalisco et al. (2002). An
exo-zodiacal disk with a 60◦-inclination with respect to a face-on
orbit and a 45◦-orientation from the horizontal direction is simu-
lated using the Zodipic algorithm (Kuchner 2004). The inclina-
tion value is the statistical median assuming a uniformly random
orientation. The orientation corresponds to the SCC fringe. The
actual scientific strategy of SPICES requires prior knowledge of
the orientation of the planet orbit. This has to be achieved by
combining astrometric measurements with RV data. The present
and near-future instruments like VLT/PRIMA and Gaia (we note
that stars with V < 6 are too bright for the latter) can in principle
provide the information. We also plan to use a new version of
the SCC that could enlarge the high-contrast part of the image
and thus, could relax the constraints on the orbital knowledge.
2.3. Selecting spectral bandwidth and resolution
In this section we discuss the diﬀerent parameters we have to
take into account for the choice of SPICES’ spectral bandwidth
and resolution. To determine the spectral bandwidth, we first
examine theoretical spectra representative of Jupiter, Neptune
and terrestrial atmospheres (Fig. 3, giant planet models from
Cahoy et al. 2010; and Earth models from Stam 2008). The
spectra are calculated for visible wavelengths: 0.35−1 μm for
Cahoy et al. (2010) and 0.3−1 μm for Stam (2008). We note
that a 0.45−0.90 μm bandwidth oﬀers a good compromise and
enables to measure Rayleigh scattering at the blue wavelengths
as well as the molecular absorption bands in the red part. The
trade-oﬀ for the long-wavelength cut-oﬀ results from a techno-
logical limitation, since visible detectors have weak eﬃciencies
above 0.90 μm. Therefore, SPICES will not measure the wide
and strong water absorption band at 0.94 μm in the spectrum
of Earth analogs (Fig. 3). Although deep absorption bands are
easily identifiable in model spectra, their depth would be hard
to measure given the SPICES performance. However, other but
shallower water bands at 0.72 and 0.82 μm are also present
in planetary spectra. Similarly, giant planets feature a strong
methane band at 0.89 μm at the boundary of SPICES’ band-
pass, but there are weaker bands at, for instance, 0.62, 0.73 and
0.79 μm. Measuring absorption bands at diﬀerent wavelengths
allows to infer the gas abundances, if the cloud top altitudes can
be derived from a known gas which is well mixed in the atmo-
sphere (Stam 2008, and references therein). Polarimetry com-
bined with flux could also help to break the degeneracy (Stam
et al. 2004). For the telluric planets, Des Marais et al. (2002) de-
fine the spectral bandwidths and list the molecules that exoplanet
missions should address: molecular oxygen (O2), ozone (O3),
water (H2O), methane (CH4) and carbon dioxide (CO2). The
spectral range of SPICES (0.45−0.90 μm) permits to measure all
these molecules except CO2. In addition to atmospheric gases,
Seager et al. (2005) have emphasized the scientific interest of
the detection of surface features like the “red edge” (the rise of
the clear Earth spectrum beyond 0.7 μm in Fig. 3). Nevertheless,
several studies showed that this measurement is diﬃcult for
the Earth itself (e.g., Woolf et al. 2002; Arnold et al. 2002;
Montañés-Rodriguez et al. 2005). Seager et al. (2005) note that
the “red edge” should be detected with molecular oxygen to be
Fig. 3. High-resolution albedo spectra of Jupiter, Neptune (Cahoy et al.
2010) and two Earth analogs (Stam 2008). The curves of the Jupiter and
Neptune are vertically shifted with respect to the actual albedo for the
sake of clarity. The dashed horizontal lines indicate the reference posi-
tion for the Jupiter spectrum (black) and the Neptune spectrum (red).
sure that it is related to vegetation, because minerals may present
a similar feature but at diﬀerent wavelengths. From the compar-
ison of widths of SPICES’ spectral channels and of molecular
bands, we find that a spectral resolution of at least 50 is required
to identify the main bands of the spectra of giant planets as well
as super-Earths (Tables 3 and 4 and Figs. 4 and 5). Our analysis
confirms previous results (Schneider et al. 2009).
2.4. Planetary atmosphere models
The following Sects. 2.4.1 and 2.4.2 describe the models we use
in our simulation. In this paper, we consider two sets of models,
one for giant planets and one for telluric planets. Cahoy et al.
(2010)’s models cover a large range of star-planet separations
and planet metallicities. Stam (2008)’s models assume diﬀerent
planet surfaces and atmospheric structures (cloudy and clear at-
mospheres). Table 2 summarizes the main parameters we con-
sider for these models. We set a maximum mass of 10 Earth
masses (ME) for the super-Earths, which corresponds to a maxi-
mum radius of 2.5 Earth radii (RE) from the mass-radius relation
of Grasset et al. (2009). Recall that Stam’s atmosphere models
assume an Earth-like planet.
From the degraded spectra of Figs. 4 and 5 (see Sect. 2.3 for
the discussion of the spectral resolution), the planet/star contrast
is expected to be ∼10−8−10−10 for Jupiters and ∼10−9−10−11 for
Neptunes and super-Earths, depending on the separation from
the star and on the wavelength. Note that Cahoy et al. (2010)
and Stam (2008) present geometric albedo spectra, while we plot
contrast curves using the following formula:
C(λ) = A(λ, α) R
2
p
a2
(1)
where λ is the wavelength, C(λ) is the planet/star contrast spec-
trum, A(λ, α) is the planet albedo spectrum at phase angle α,
Rp is the planet radius and a is the star-planet separation. Phase
angle is the angle star-planet-observer: when the planet is be-
hind the star α = 0◦, and when the planet is in front of the
star α = 180◦. In this work, we only consider the case of a
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Table 2. Parameters of the exoplanetary atmosphere models used in this paper.
Planet Separations (AU) Radius Metallicity (solar units) Atmospheric structure Surface type
Jupiter 0.8, 2, 5 and 10 1 RJ 1 and 3 − −
Neptune 0.8, 2, 5 and 10 1 RN 10 and 30 − −
Super-Earth 1 2.5 RE − 0, 50 and 100% clouds Forest, ocean and forest-ocean mix
Notes. RJ, RN and RE refer to Jupiter, Neptune and Earth radii respectively.
Fig. 4. Theoretical models of Jupiter-like (left panel) and Neptune-like (right panel) atmospheres degraded to the resolution of SPICES (models
adapted from Cahoy et al. 2010).
Table 3. List of molecules observable at R = 50 in the Jupiter and
Neptune models of Fig. 4.
Molecule Approximate λ (μm) Note
CH4 0.54
CH4 0.62
H2O 0.65 for 0.8-AU models
CH4 0.66
CH4 0.73
CH4 0.79
H2O 0.82 for 0.8-AU models
CH4 0.84
CH4 0.86
planet at its maximum elongation from the star, α = 90◦. The
flux reflected by a planet depends on both its albedo and its ra-
dius (Eq. (1)). To determine the albedo from observations, we
need to independently estimate for the radius. We can use the-
oretical mass-radius relations (e.g., Fortney et al. 2007; Baraﬀe
et al. 2008; Grasset et al. 2009). The polarimetric capabilities
of SPICES could also help to establish the planetary properties
without prior information about the planet’s radius (Stam et al.
2004; Stam 2008). This will be subject for future work. When we
will study SPICES’ ability to retrieve the planet properties from
measured spectra in Sect. 4, we assume that the radius is known.
2.4.1. Theoretical spectra of Jupiter and Neptune analogs
We use the models of Cahoy et al. (2010), who calculate at-
mospheric structures of old (∼4.5 Gyr) Jupiter and Neptune
analogs in radiative equilibrium with the radiation of a solar-
type host star at separations of 0.8, 2, 5 and 10 AU, for dif-
ferent metallicities and for optical wavelengths (0.35 to 1 μm).
This range matches the separations of the planets that small
space coronagraphs can potentially observe. Table 3 lists the
main spectral bands observable with a spectral resolution of 50.
Several theoretical spectra of Jupiter and Neptune analogs are
shown in Fig. 4. Unlike young planets, which are dominated
by thermal radiation, the star-planet separation drastically alters
the structure and composition of mature planetary atmospheres.
Therefore, a simple scaling of the amount of reflected light with
distance is not suﬃcient to model realistic spectra and to de-
rive the actual performance of a mission like SPICES. If planets
are too warm for any molecules to condense into clouds, their
spectra are dominated by Rayleigh scattering. This is illustrated
for the case of a separation of 0.8 AU in Fig. 4. At 2 AU, bright
water clouds form and dominate the atmospheric opacity all over
the spectrum. At 5 AU, ammonia clouds form above the water
clouds. At 10 AU, the same clouds form but at a deeper pres-
sure level, and Rayleigh scattering again dominates the reflected
flux at short wavelengths. The planet is ∼4 times fainter than the
Jupiter at 5 AU, as expected in the case where the flux decrease
follows an inverse square power law of separation. For all cloudy
planets (2, 5 and 10 AU), the clouds are optically thick. The
Neptune spectra exhibit the same but stronger absorption bands
as the Jupiter spectra. Increasing the planet metallicity usually
decreases its albedo. The exception is the 2-AU Jupiter model
for short wavelengths because for this case the water clouds are
high in the atmosphere and thick. Cahoy et al. (2010) note that
the metallicity increase produces larger diﬀerences between the
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Fig. 5. Same as Fig. 4 but for the terrestrial atmosphere models of Stam
(2008).
Table 4. Same as Table 3 but for the terrestrial planet models of Fig. 5.
Molecule Approximate λ (μm) Note
O3 0.5−0.7 the Chappuis band
O2 0.69 B-band
H2O 0.72
O2 0.76 A-band
H2O 0.82
Jupiter spectra than between the Neptune spectra for separations
of 5 and 10 AU. Methane bands dominate the spectra over all
the bandwidth (e.g., 0.62, 0.73, 0.79 and 0.89 μm). Their depths
depend on the nature of the light-scattering particles (gases,
clouds, aerosols).
2.4.2. Theoretical spectra of telluric planets
In this section, we summarize the main features of the telluric
planet models. Stam (2008) uses a pressure-temperature verti-
cal profile of the Earth to derive flux and polarization spectra
for several surface and cloud coverages and for a spectral range
between 0.3 and 1 μm. We recall that we do not consider polar-
ization eﬀects in this paper and that these models are relevant for
a separation of 1 AU around a solar-type star. Stam (2008) con-
siders atmospheres with and without a horizontal homogeneous
water cloud layer, and surfaces completely covered by either for-
est or black ocean with a Fresnel reflecting interface (Fig. 5).
The water clouds are optically thick and located in the tropo-
sphere. The atmospheric absorbers are water, molecular oxygen
and ozone (Table 4). The model albedo of vegetation presents
two main features: a local maximum between 0.5 and 0.6 μm,
which is due to two absorption bands of chlorophyll at 0.45 and
0.67 μm, and the increase of the albedo beyond 0.7 μm due to
the “red edge” (Sect. 2.3). The appearance of the “red edge”
in the planet spectra depends strongly on the cloud thickness
and coverage, but it still alters the spectrum shape for a par-
tial cloud coverage despite their large optical thickness (Fig. 5,
Table 5. Star-planet separations for giant planets extrapolated to other
stellar types assuming Eq. (3).
Spectral type Luminosity (L) Separations (AU)
A0 28 4.2 10.6 26.5 53.0
F0 4.8 1.8 4.4 11.0 21.9
G2 1 0.8 2 5 10
K0 0.45 0.5 1.3 3.4 6.7
M0 0.09 0.24 0.6 1.5 3
Notes. The values for the solar-type star are those modeled by Cahoy
et al. (2010).
see the spectra of the 50% cloudy ocean and 50% cloudy for-
est planets in blue and green dashed lines respectively). At short
wavelengths Rayleigh scattering dominates while at long wave-
lengths scattering by clouds is the most important process. Stam
(2008) uses a weighted sum of homogeneous models to simu-
late a quasi horizontally inhomogeneous model representative
of the Earth (70% of the surface covered by ocean and 30% by
forest) with diﬀerent cloud coverages. In this paper, we use dif-
ferent weighted sums for simulating three cloud coverages (0, 50
and 100%) and three surface types (forest, forest-ocean equally
mix and ocean), as indicated in Table 2.
2.4.3. Planet contrasts as a function of the stellar type
The atmospheric structures of the models were calculated by as-
suming ∼4.5-Gyr planets in radiative equilibrium with the flux
of a Sun-like parent star. These models can be transposed to
other stellar types assuming flux conservation with the standard
formula:
4πR2p σT 4eq = (1 − AB) πR2p
L?
4 π a2
(2)
where Rp is the planet radius, σ is Stefan’s constant, Teq the
planet atmosphere equilibrium temperature, AB the planet Bond
albedo and L? the host star luminosity. This formula does not
account for the eﬀects of the wavelength dependence of the star
emission on the atmosphere (Marley et al. 1999; Fortney et al.
2007).
Because we are using models with discrete values (espe-
cially separations and stellar luminosity), we cannot extrapolate
the planet spectra to any separations around any stars. Instead,
we calculate the correspondence between separations and stel-
lar luminosity, considering Teq and AB only depend on the inci-
dent stellar flux at the planet position L?/a2. Therefore, Eq. (2)
becomes:
L? ∝ a2 ⇒ aS p = aG2
√
LS p (3)
where aS p is the star-planet separation for a star of spectral
type S p, aG2 the star-planet separation for a G2 star and LS p the
star luminosity in solar units. For example, a Jupiter at 2 AU
from a solar-like star would have the same atmospheric structure
as a Jupiter at ∼10.5 AU from an A0 star. Table 5 gives the corre-
spondences for diﬀerent star-planet separations and stellar types.
Substituting Eqs. (3) into (1), we obtain the contrast of a
planet around a host star of type S p:
C(λ) = A(λ, α) R
2
p
a2G2 LS p
(4)
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Fig. 6. 5-σ detection profiles of the instrument contrast achieved by
SPICES for all spectral channels, before (blue solid lines) and after (red
dashed lines) the SCC speckle calibration.
We use Eqs. (3) and (4) to derive the star-planet separations and
contrasts in Sect. 3. While this calculation is a fairly good esti-
mation for the giant and cloudy telluric planet models, it is less
accurate for the clear terrestrial models. For stars cooler than the
Sun, Wolstencroft & Raven (2002) suggest that the “red edge”
could indeed be shifted towards wavelengths redder than 1 μm,
if the photon number involved in the photosynthesis processes is
greater than for the mechanism operating on Earth. If this hy-
pothesis is verified, the “red edge” will be outside the band-
width covered by SPICES and undetectable. However, Kiang
et al. (2007) warn that a theory predicting the “red edge” wave-
length for a given stellar type assuming the same mechanism as
on Earth is still missing.
3. Performance in detection
The instrument model presented in Sect. 2.1 provides an estima-
tion of the achievable contrast map in the field of view for each
spectral channel. In this section, we estimate the average contrast
that is reached in the darkest area of the field of view (area con-
tained by the dotted lines in Fig. 2) as a function of the angular
separation from the central star. As we explained in Sect. 2.2, we
assume that the planet orbital parameters are known and its po-
sition can be matched with the orientation of the corrected area.
3.1. Impact of speckle noise
Figure 6 shows SPICES’ contrast curves against angular sepa-
ration (λ0 = 0.675 μm) for all spectral channels, before and af-
ter the speckle calibration by the SCC. We see that the speckle
subtraction is necessary to reach the requirement of ∼10−10 at
a few λ/D (Sect. 2.2). The wavelength dispersion of the perfor-
mance is due to the phase aberration dependence on wavelength
(∝λ−1) and the SCC calibration dependence on spectral resolu-
tion (Galicher et al. 2010). Recall that we set the same bandwidth
for all channels so spectral resolution increases with wavelength.
The steep increase of the detection limit around 32 λ/D corre-
sponds to the DM cut-oﬀ spatial frequency. This cut-oﬀ and the
Fig. 7. 5-σ detection profiles of the instrument contrast averaged over
the SPICES bandpass (solid lines) and compared to averaged planet
contrasts calculated for a solar-type star (symbols). For comparison, we
also plot the mean contrast of the zodiacal light (horizontal dashed line)
and a 1-zodi exodisk (dot-dashed curve), both for a star at 10 pc.
more eﬃcient SCC calibration at small separations explain the
degradation with angular separation.
To have a clear and simple view of the performance, we
plot radial profiles averaged on all the spectral channels against
the physical separation in AU for three star distances in Fig. 7.
The performance is limited at short separations by the corona-
graph IWA (∼2 λ/D, Sect. 2.1), and at large separations by the
size of the DM corrected area (cut-oﬀ at 32 λ/D). As we ex-
press the x-axis in AU, the contrast curve scales with the star
distance. We also plot the positions of Jupiter of 1 solar metal-
licity and 1 Jupiter radius (RJ), Neptune of 10 solar metallicities
and 1 Neptune radius (RN), and 2.5-RE cloudy planets. We as-
sume that the super-Earth properties do not evolve with separa-
tion for the considered range. We recall that Stam (2008) uses a
temperature-pressure profile of the Earth so the model is relevant
for a separation of 1 AU. For stars at 20 pc, the farthest Jupiters
(5 and 10 AU) and Neptunes (5 AU) are detected with SNR > 5.
The 10-AU Neptune is below the curve (SNR ' 4.5). For a 10-pc
star, the same planets are still detected as well as planets as close
as 2 AU. For the closest star we consider (3 pc), planets as close
as 1 AU are very well detected and characterized (Sect. 4). In this
case, the 10-AU Jupiter and 5-AU Neptune are not detected with
the current instrument design because of the speckle calibration
degradation with angular separation. Solutions may exist to im-
prove the detection at these large angular separations (>∼18 λ/D)
such as spectral deconvolution (Sparks & Ford 2002).
In addition, we plot the averaged contrast levels for zodia-
cal light and a 1-zodi exodisk (star distance of 10 pc). Recall
that they increase as the square of the star distance. Although
the instrument concept can reduce speckle noise below a con-
trast of 10−10, the final performance is limited by these extended
background sources. The considered exo-zodiacal disk limita-
tion is at the level of Neptunes and super-Earths. Therefore,
to obtain a correct estimation of planet fluxes, the zodiacal
and exo-zodiacal contributions must be carefully calibrated and
removed. The exo-zodiacal disk intensity has been identified
as critical for Earth-twin detection. To address this question,
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Fig. 8. 5-σ detection profiles accounting for the photon noise of G2 star
at 3 (blue lines) and 10 pc (red lines), and for read-out noise levels
from 0 to 3 e- rms per pixel.
exo-disk surveys have been recommended to prepare target
lists of faint exo-disks for space nulling interferometers like
the Terrestrial Planet Finder Interferometer and Darwin (Lunine
et al. 2008; Coudé du Foresto et al. 2010; Hatzes et al. 2010). In
the case of SPICES, the problematic is diﬀerent as we do single-
aperture imaging. The exact procedure to account for zodiacal
and exo-zodiacal contributions remains to be defined although it
is a data reduction issue, which is beyond the scope of this pa-
per. In the following, we consider the model distribution of both
zodiacal and exo-zodiacal intensities can be subtracted from the
data. The photon noise of these contributions may still limit the
contrast performance (Sect. 3.2).
3.2. Impact of detection noise
Due to a small primary mirror (typically 1.5 m in diameter) to-
gether with a spectral resolution R = 50, space coronagraphs
like SPICES will be limited by photon noise (from the stellar
background and the planet) or read-out noise for most of the tar-
gets, because very long exposures would be required to reach
the instrument limitation at ∼10−10. For instance, ∼10 000 h are
needed to achieve ∼10−10 at 5σ for a G2 star at 10 pc. From
this exposure time and assuming that the noise follows the pho-
ton noise behavior (proportional to the square root of the photon
number), we estimate the total integration time required to de-
tect a super-Earth at SNR = 5, for typical values of distance and
contrast accessible to SPICES. It is 200 h for a planet of contrast
2.5 × 10−10 at 2 AU around a solar-type star at 5 pc. No detailed
study of the maximum integration time per target has been car-
ried out to date for SPICES. In this paper, we set the maximum
integration time per target to 200 h. This is a good trade-oﬀ be-
tween achieving high contrasts and observing a large number of
targets during the mission.
We present the impact of photon and read-out noise on
SPICES’ performance for the case of a G2 star at 3 and 10 pc in
Fig. 8. We note that the read-out noise is a major limitation for
the furthest star but not for the closest. This is due to the fact that
the full well capacity of the detector (Table 1) is not filled after
a 1000-s exposure in both cases. The number of single exposures
Fig. 9. 5-σ detection profiles for a Sun analog at 3 and 10 pc
and exo-zodiacal intensities ranging from 1 to 1000 zodis, assuming
a 0.2 e-/pixel rms read-out noise and photon noise.
and read-out noise level are thus the same, but the photon count
is greater for the closest star. We note that the dozen of stars lo-
cated within 3 pc have types later than G (the exception being
Sirius). Thus, the read-out noise will not be a fundamental limi-
tation for close stars. We base the read-out noise requirement on
the farthest star and set its value to 0.2 e- rms per pixel. Electron
multiplying CCDs can achieve such a low read-out noise, and
a large set of devices have been qualified for space during the
Gaia preparation (Smith et al. 2006).
As indicated in the previous section, an exo-disk can pre-
vent the detection of faint planets if its photon noise becomes
too important. To help to prepare a target list, we estimate the
exozodi level that may hamper the detection of SPICES’ targets.
Figure 9 presents the performance for diﬀerent exozodi levels
and two distances of a solar-type star. The read-out noise is set
to 0.2 e- rms per pixel. We assume that the exo-disks have no
structure and can be subtracted out from the data to the preci-
sion imposed by photon noise. We find that the exo-disk pho-
ton noise does not significantly limit the performance up to
10 zodis, but begins preventing the Neptune and super-Earth de-
tection when larger than 100 zodis. For exposures shorter than
200 h (more dominant photon noise), the acceptable exozodi
level is lower.
3.3. Impact of stellar type
Assuming a generic exposure time of 200 h and an exo-zodiacal
disk of 1 zodi, we test the detectability of planets for sev-
eral stellar types. Figure 10 presents the 5-σ detection lev-
els for three stars of type G2, A0 and M0 and several dis-
tances (3, 10, and 20 pc). We consider the star-planet separations
given in Table 5 (they scaled by L1/2? ), and we apply Eq. (4)
to find the wavelength-averaged planet contrasts. For a G2 star
(Fig. 10, top), SPICES can potentially access jovian planets, icy
giants and super-Earths with separations smaller than ∼6, ∼3 and
∼2 AU respectively. No planet is detected at distances larger than
∼10 pc. The detectability of the closest planets (0.8 to 2 AU)
will be limited by the coronagraph IWA (∼2 λ/D) for stars
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Fig. 10. 5-σ detection profiles for a 200-h exposure compared to aver-
aged planet contrasts for G2 (top), A0 (middle) and M0 (bottom) type
stars and several star distances.
at 4 to 10 pc. As for an A0 parent star (Fig. 10, middle), Jupiter-
like planets are not detected when further than 10 AU for stars
within 20 pc. The separation ranges considered by Cahoy et al.
(2010) and Stam (2008) in the case of a G2 star do not al-
low to study planets at separations shorter than ∼4 AU around
an A0 star. Nonetheless, we can roughly estimate that Neptune
analogs and super-Earths can be detected in the range 2−4 AU
for stars closer than 10 pc. There are no A stars within 5 pc
(except for the Sirius binary system) so we do not plot the
3-pc curve. Finally, the very close M stars (Fig. 10, bottom)
at 3−5 pc are of great interest for detecting Jupiter-like plan-
ets in the 0.5−4 AU range as well as super-Earths in close orbits
at 0.5−1 AU.
From the current exoplanet database (Schneider et al. 2011),
we assess that only a handful of known extrasolar planets match
the limitations described here. However, we note that RV sur-
veys are not complete in the case of early and late stellar types
(A and M in particular, Udry & Santos 2007) and at long periods
(a few AUs) even for nearby stars.
4. Performance in spectrometry
In this section, we analyze the SPICES performance more in de-
tail, by estimating SNRs of the measured planetary spectra. The
objective is to set the constraints on the SNR to allow the dif-
ferentiation between planetary models: impact of physical star-
planet separation and metallicity for the Jupiter and Neptune
analogs (Sects. 4.2 and 4.3), and variations due to cloud and sur-
face coverage for the rocky planets (Sect. 4.4).
4.1. Criterion of characterization
We first explain our characterization criterion. The underlying
question is to know if a measured spectrum S is reproduced by
one of two model spectra noted Mi (i refering to the model index,
i = 1, 2). This depends on the noise of the measured spectrum
N = S /SNR. We define the following criteria of comparison of S
to Mi:
criti = medianλ
(
S (λ) − Mi(λ)
N(λ)
)
(5)
where the median is calculated over the spectral channels. We
choose the median because it accounts well for the overall qual-
ity of a spectrum. For a given measurement (S , N), the model
which best matches the measured spectrum gives the lowest cri-
terion value. Substituting the definition of N to express criti as
a function of SNR and assuming the latter is nearly constant on
the measured spectrum, we can write:
criti = medianλ
(
S (λ) − Mi(λ)
S (λ)
)
× SNR. (6)
In this paper, we use theoretical models to assess the instrument
performance and to set the SNR required to measure diﬀerences
between them (S = M1 and Mi = M2). We consider that the mod-
els are diﬀerentiated when their diﬀerence is 10 times above the
measured noise so criti = 10. Inverting Eq. (6) and calling SNRr
the value of the required SNR, we finally obtain:
SNRr = 10 × 1
medianλ
(
M1(λ)−M2(λ)
M1(λ)
) · (7)
As an example, when we study the metallicity (Sects. 4.2
and 4.3), M1 will be the lowest metallicity model and M2 the
highest metallicity model. We consider diﬀerent spectral band-
widths to determine SNRr (Eq. (7)) when analyzing diﬀerent
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Table 6. Values of SNRr derived from Eq. (7).
Planet Parameter SNRr Note
Jupiter 0.8/2 AU 15
Jupiter 0.8 AU metallicity 1/3x 30
Jupiter 2 AU metallicity 1/3x 30 CH4 bands
Jupiter 5 AU metallicity 1/3x 30 CH4 bands
Neptune 0.8/2 AU 15
Neptune 0.8 AU metallicity 10/30x 30
Neptune 2 AU metallicity 10/30x 25 CH4 bands
Forest Earth 0/50/100% clouds 25 blue channels
Ocean Earth 0/50/100% clouds 25 blue channels
Clear Earth 0/50/100% forests 12 red channels
50% cloudy Earth 0/50/100% forests 30 red channels
Cloudy Earth 0/50/100% forests 220 red channels
Table 7. Maximum star distance at which SPICES resolves the planet
separation at the central wavelength of the bandwidth.
Planet separation (AU) Star distance (pc)
0.8 4
1 5
2 10
5 25
planetary properties. For instance, metallicity strenghtens the
bands (Fig. 4), and cloud and surface coverage alter the spec-
trum at blue and red wavelengths respectively (Fig. 5). We give
the calculated SNRr in Table 6 and we specify the spectral chan-
nels in the last column. We stress the point that the SNRr values
correspond to the spectrum of the brightest planet considered for
each analyzed property: for instance, the low-metallicity planets
for the Jupiters and Neptunes (Sects. 4.2 and 4.3) and the cloudy
planets for the super-Earths (Sect. 4.4).
In the remainder of this section, we study the ability of
SPICES to disentangle planetary models. For each planet sep-
aration, we consider the distance at which the star-planet system
is resolved at quadrature (Table 7) and we derive the exposure
time to achieve the SNRr values quoted in Table 6. We restrain
the study to the case of a solar-type star and we assume a max-
imum exposure time of 200 h (∼8 days). We perform our sim-
ulations for five independent realizations of speckle pattern. We
then average our results to minimize the impact of an optimistic
or pessimistic speckle pattern. To save computing time, we use
the same five speckle patterns for all planet cases, although we
randomly change the photon and read-out noise. We assume the
planet position to be perfectly known. We integrate the planet
flux within apertures of diameter 1 λ/D for each spectral chan-
nel. This corresponds to the full width at half maximum of the
point spread function. The 1-σ error bars shown in the plots ac-
count for the variation of both speckle and noise realizations.
4.2. Jupiter models
We consider the models of Jupiter analogs described in
Sect. 2.4.1 for several separations and metallicities. Figure 11
shows the evolution with exposure time of the median SNR mea-
sured from the simulated data (SNRm). We represent each data
point with its corresponding 1-σ error bar. The SNRm depen-
dence on exposure time may change from one observed planet
to another as a function of the planet intensity and location in
the diﬀraction pattern of the host star. We fit power-law curves
since we expect SNRm to be proportional to the square root of
Fig. 11. Evolution of the median value of SNRm (see text) as a function
of exposure time for Jupiter planets (symbols). The curves are power-
law fits. We plot 1-σ error bars.
the integration time, if the dominant noise is the photon noise,
or SNRm to be constant, if it is the speckle noise. We find that
all exponents are close to 0.5, which corresponds to the case
of photon noise limitation. SNRm rapidly increases with time
for the brightest Jupiter models (separations of 0.8 and 2 AU),
while the growth is slower for the faintest model (5 AU). We use
Fig. 11 to derive all the exposure times given in this section.
As long as astrometric measurements are not available, the
orbital inclination is unknown for non-transiting planets detected
by RV. We recall that we use an inclination of 60◦ which is the
statistical median for random orientations (Sect. 2.2). Although
direct imaging is able to put constraints on this parameter, it
requires several images in practice covering the orbit and high
SNRs. The fact that planets are easier to observe at quadra-
ture is also not particularly favorable for a precise determina-
tion of inclination and then mass. Therefore, in the case of a
single observation, the physical separation of the planet to the
star is poorly constrained, particularly since eccentricity could
also be significant (Udry & Santos 2007). We can thus con-
fuse a giant planet close to its star with a large planet at large
separation if their projected separation is the same on the im-
age. In addition, for an eccentric orbit, a planet’s albedo can de-
pend strongly on the orbital position: the planet can be almost
cloud-free near perihelion and covered by clouds near aphelion.
The spectroscopic characterization could help to break degen-
eracies in these parameters, if the spectral diﬀerences are large
enough to be detected. Considering the theoretical models, giant
planet spectra mostly diﬀer in the blue, where Rayleigh scat-
tering dominates for a planet at 0.8 AU. The application of the
criterion defined in Eq. (7) to giant planet spectra indicates that
SNRr ' 15 permits to distinguish between the atmospheres of
two giants at 0.8 and 2 AU respectively (Table 6). This perfor-
mance is achieved in ∼30 min for a distance of 4 pc (Fig. 11),
which corresponds to the upper limit at which a separation of
0.8 AU is accessible to SPICES (Table 7). We plot the two spec-
tra as they would be measured by the instrument with 1-σ error
bars as well as the corresponding models in Fig. 12. As expected,
the blue half of the bandwidth is the region where the two spectra
can be distinguished with no ambiguity. SPICES will be able to
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Fig. 12. Spectra of Jupiters at 0.8 and 2 AU as they would be measured
by SPICES (symbols) and the corresponding model spectra (curves).
measure Rayleigh scattering and estimate the star-planet separa-
tion. However, we note that these measurements would be possi-
ble for a few stars only because of the small angular resolution.
We now study SPICES’ ability to measure the spectral diﬀer-
ences between Jupiter models with 1 and 3 times the solar metal-
licity for star-planet separations of 0.8, 2 and 5 AU at levels an
order of magnitude above the noise. As indicated in Table 6, this
requires SNRr ' 30 for all separations. For the 0.8-AU Jupiters,
this value is achieved within the distance for which our instru-
ment can resolve such a planet (≤4 pc). In particular, an inte-
gration time of 2 h satisfies the criterion for a star at 4 pc, and
the diﬀerences between the measured spectra are 10 times larger
than the noise over the blue half of the spectra (Fig. 13, top
panel). Recall that the error bars shown in the figures are at 1σ.
Similarly, the SNR criterion is satisfied for the 2-AU planets at
the maximum distance of 10 pc for an exposure time of ∼30 h.
Metallicity eﬀects are larger in the methane bands for this case
and we focus on the 0.73-μm methane band and the blue edge
of the 0.89-μm deep band to disentangle the spectra (Fig. 13,
middle panel). For a 5-AU Jupiter, the two metallicity cases are
distinguished in 200 h at a distance of 7 pc in the methane bands
at 0.62 and 0.73 μm and on the blue edge of the deep feature
at 0.89 μm (Fig. 13, bottom panel). We note that for the 0.8-
and 5-AU cases, the metallicity eﬀects can mimic a radius vari-
ation by shifting the whole spectrum, while for the 2-AU case
they alter the flux specifically in the absorption bands. We con-
clude that for resolved systems, SPICES will be able to analyze
metallicity enhancements as small as a factor of 3 for all 0.8- and
2-AU Jupiter targets around solar-type stars. As planets at 5 AU
are fainter, they will be accessible only for G2 stars within 7 pc,
considering the maximum exposure time of ∼200 h.
4.3. Neptune models
Figure 14 is similar to Fig. 11 but for the Neptune analogs and is
used to derive the integration times mentioned below. According
to Table 6, the distinction between the 0.8- and 2-AU planets re-
quires SNRr ∼ 15 in the blue part of the spectral range. Similarly
to the Jupiter spectra, the spectrum of very close-in Neptunes
will feature a negative spectral slope, due to Rayleigh scatter-
ing, which noticeably diﬀers from the nearly flat spectrum of
Fig. 13. Measured (symbols) and theoretical (lines) spectra of the
0.8-AU (top), 2-AU (middle) and 5-AU (bottom) Jupiter models for 1
and 3 times the solar metallicity. The planet/star contrast scale is iden-
tical to Fig. 12 for comparison except for the bottom panel.
a farther planet. For the maximum distance of 4 pc at which a
0.8-AU Neptune is angularly resolved by SPICES, this value is
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Fig. 14. Same as Fig. 11 but for the Neptune models of Sect. 4.3.
Fig. 15. Same as Fig. 12 but for the 0.8- and 2-AU Neptunes.
reached in ∼50 h. Therefore, the same analysis can be performed
for closer solar-type targets (as we explained in the previous
section, Rayleigh scattering would be measurable for a few ob-
jects only). The simulated measurements for the 4-pc Neptunes
at 0.8 and 2 AU are plotted in Fig. 15. The 0.8- and 2-AU
Neptune spectral diﬀerences can be measured for λ < 0.58 μm,
whereas the spectral measurements are degenerate for redder
wavelengths given the noise level.
We then test if SPICES can distinguish metallicity eﬀects
between Neptunes of 10 and 30 times the solar metallicity
(Table 2). We recall that these values are those studied by Cahoy
et al. (2010). The required SNRr is ∼30 over the full spec-
tral range for disentangling the 0.8-AU spectra. It is ∼25 in
the methane bands for the 2-AU planet spectra (Table 6). For
the 0.8-AU planets, a ∼200-h exposure is requested to measure
metallicity variations for distances as far as 4 pc. The spectral
diﬀerences are detected over the blue channels up to ∼0.65 μm
(Fig. 16, top panel). For a separation of 2 AU, the bottom panel
of Fig. 16 shows that the metallicity signatures mainly impact
the methane bands at 0.62 and 0.66 μm as well as on the edges
Fig. 16. Same as Fig. 13 but for the measurement of metallicity ef-
fects between 10 and 30 times the solar metallicity of the 0.8-AU (top)
and 2-AU (bottom) Neptunes. The vertical scale is identical to Fig. 15
for comparison.
of the 0.79-μm deep band. We find that SPICES can distinguish
the spectra for stars within ∼6 pc.
4.4. 2.5-RE planet models
In this section, we analyze SPICES’ capability to measure the
properties of super-Earths, and in particular the eﬀects of cloud
and surface coverage for planets at 1 AU (their parameters are
given in Table 2). Figure 17 represents the SNRm evolution as
a function of the exposure time for several models of planets
discussed in this section. The labels “clear” and “cloudy” refer
to the models with 0% clouds and 100% clouds respectively. The
star distance is limited to 5 pc (Table 7) to allow the planet to be
angularly separated from the star. A few G-type stars would thus
be accessible to SPICES.
We first investigate the impact of cloud coverage for both
forest and ocean surfaces. The influence of clouds is more im-
portant in the blue (Fig. 18, for surfaces entirely covered with
forest), because of the strong “red edge” reflection in the red,
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Fig. 17. Same as Fig. 11 but for the 2.5-RE planet models discussed in
Sect. 4.4.
Fig. 18. Measured (symbols) and model (lines) spectra of 2.5-RE forest
planets at 1 AU for cloud coverage of 0, 50 and 100%.
and SNRr ∼ 25 (Table 6) is needed to measure the diﬀerence
between 0, 50 and 100% clouds. At the maximum distance
of 5 pc, this performance is met in ∼150 h for a super-Earth
entirely covered with forest around a G2 star (Figs. 17 and 18).
Systems closer than 5 pc will also be accessible for the char-
acterization of the cloud coverage. We do not compute the ex-
posure time for surfaces covered by ocean, but it will be similar
since SNRr ∼ 25 (Table 6) and the cloudy spectra are nearly iden-
tical for both surfaces (green and blue dotted lines in Fig. 5).
Figure 18 also shows that the main atmospheric gases (O2
and H2O) are quite well retrieved whatever the cloud coverage
(SNRm > 5 and >15 respectively). The broad ozone signature is
mostly detectable when the cloud coverage is large (SNRm ' 23).
We recall that the band wavelengths are given in Table 4.
Information about the planet surface can be obtained for
moderate cloud coverage, because it produces noticeable signa-
tures (Fig. 19). The diﬀerences between surface types are larger
for a clear atmosphere, especially in the half red part of the
Fig. 19. Measured spectra of 2.5-RE planets for the clear (top)
and 50% cloudy (bottom) models with surfaces composed of forest,
50% forest-50% ocean and ocean with the corresponding theoretical
spectra. The vertical scale is identical to Fig. 18 for comparison.
spectral range. We consider three generic cases of planets with
an ocean, an equally mixed surface of ocean and forest, and
a forest. To separate these cases, SNRr ∼ 12 (Table 6) is required
on the forest model and SNRm > 12 is achieved in a ∼200-h
observation for the worst case of a G2 star at 5 pc (Fig. 19,
top panel). SPICES can distinguish these three cases for any
terrestrial planets on a 1-AU orbit within 5 pc. If we consider
50% cloud coverage, surface eﬀects are more diﬃcult to distin-
guish and would require SNRr ∼ 30 in the red part (Table 6).
The exposure time exceeds the limit of 200 h for a target at
5 pc, which rather limits the sample to 4 pc (Fig. 19, bottom
panel). Molecular oxygen and water absorptions as well as the
“red edge” can still be measured. On the contrary, 100% cloud
coverage definitely prevents the identification of surfaces since it
would require SNRr ∼ 220. This performance that is out of reach
of a small telescope like SPICES in a reasonable amount of time.
In the favorable case of a Sun-like star at 2 pc (α Cen A is the
sole known case), the instrument achieves SNRm ∼ 110 and al-
low to distinguish between cloudy planets totally covered with
ocean and forest respectively.
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5. Potential targets
In this section, we extend the results obtained above in order
to determine the minimum planet radius accessible to SPICES
for each planet category studied in the previous section. We also
study the volume of the planet sample which can be character-
ized (metallicity, cloud coverage, surface type) with SPICES.
The models used are the gas giants with metallicity 1, the
ice giants with metallicity 10, the cloudy forest Earths for the
cloud coverage measurement, and the forest Earths with 0 and
50% clouds for the surface type analysis. We consider that the
planet flux increases as the square of its radius and that the at-
mosphere composition and structure remain the same. We set
the following values of SNRr: 30 for all Jupiters and Neptunes
and 25, 12 and 30 respectively for the Earths (Table 6). We as-
sume a maximum exposure time of 200 h and three host stars of
type G2, A0 and M0. We carry out this study for the four mod-
els of Jupiter and Neptune at 0.8, 2, 5 and 10 AU and the Earth
model at 1 AU. We recall that these separations are relevant for
a G2 star and the corresponding separations for A0 and M0 stars
are given in Table 5. We consider the following radius ranges for
the planets:
– Rp ≤ 2.5 RE for the Earths (Grasset et al. 2009).
– 0.5 RN ≤ Rp ≤ 1.5 RN for the Neptunes. The lower limit is
the radius for the maximum mass we consider for the Earths
(10 ME). The upper value corresponds to a maximum mass
of 30 ME in the mass-radius relation of Fortney et al. (2007).
– 0.5 RJ ≤ Rp ≤ 1.1 RJ for the Jupiters. We derive the lower
value from the upper mass limit we assume for the Neptunes.
The upper limit corresponds to the maximum radius of
a 4.5-Gyr planet at 1 AU in Fortney et al. (2007). We
note that transit measurements find potentially larger planets
(up to 1.4 RJ), but very close to the star. The inflated radius of
these planets could be explained by additional mechanisms
to stellar radiation (Fortney et al. 2010).
Figure 20 gives the minimum planet radius (in RE units) for
which SPICES is able to characterize the metallicity of giants
or the cloud and forest coverage of terrestrial planets. The colors
refer to the planet type (Jupiter, Neptune or Earth) and the line
styles to the planet model (separation for the giants and cloud
coverage for the Earths).
For G2 stars (Fig. 20, top panel), SPICES reaches the low-
est radius we consider (0.5 RJ ∼ 5.5 RE) for the 0.8- and 2-AU
Jupiters, for all stars within respectively 4 and 10 pc. About
twenty G stars could be probed for Jupiters at 2 AU, while a few
stars could be searched for Jupiters at 0.8 AU. For a Jupiter at
5 AU, the upper limit in radius (1.1 RJ ∼ 12 RE) is reached when
the star is at 8.5 pc. The radius linearly decreases as the star dis-
tance decreases down to 8 RE at 4 pc (flux proportional to the
square ratio of the planet radius to the star distance). At shorter
distances, the deviations from the linearity are due to the speckle
noise. When the star distance decreases, the angular separation
of the star-planet system increases and the level of the speckle
background increases, especially towards the edges of the dark
hole (Fig. 6). As for Neptune-like planets, the minimum radius
scales nearly linearly with distance from ∼2 to 4 RE at 0.8 AU,
and from 2 to 6 RE at 2 AU. SPICES can characterize cloudy
and clear telluric planets at 1 AU around a few G2 stars up to
5 pc (IWA limitation). Potentially, it is able to reach Earth-size
planets for very close stars like α Cen A (∼1.3 pc).
For A0 stars (middle panel), the only planet SPICES can
study among the planetary atmosphere models we consider is
the cloud-free Jupiter. We already noted the lack of models for
Fig. 20. Minimum radius of model planets for which characterization is
possible (see text) for diﬀerent star types: G2 (top), A0 (middle) and M0
(bottom). We slightly oﬀset for clarity the curves of the 0.8-AU Jupiter
(top) and 0.6-AU Jupiter (bottom). Note that for lack of space, we do
not indicate the labels for all Earths in the top panel, but they are the
same as those of the bottom panel except for the planet separation.
separations smaller than ∼4 AU (Sect. 3.3). The shortest separa-
tion available is 4.2 AU (Table 5), which is angularly resolved
by SPICES when the star is closer than 21 pc. For this planet,
the upper limit of the detectable radius roughly follows a linear
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Table 8. Maximum star distance at which SPICES resolves the planet
separation at the central wavelength of the bandwidth in the case of a
M0 host star.
Planet separation (AU) Star distance (pc)
0.24 1.2
0.3 1.5
0.6 3
1.5 7.5
3 15
law when the star distance increases from 9 to 17 pc. We note
that a dozen of A stars are located within the upper limit of the
range. For the closest stars, the detector read-out noise impacts
the performance.
If we focus on M0 stars (bottom panel), we note that the
cloud-free giant planets (0.24 AU, Table 5) are inaccessible
due to the IWA (Table 8). For the Jupiters at 0.6 and 1.5 AU
(Table 5), we determine that SPICES allows the analysis of the
smallest radius up to 3 and 4 pc respectively. The radius upper
limit is achieved at ∼7.5 and ∼4 pc for separations of 1.5 and
3 AU respectively. Jupiters at 1.5 AU could be accessible for
∼100 M stars. For the 3-AU Jupiter case, the minimum radius
that is detectable decreases as a linear function towards short dis-
tances. The minimum radius (0.5−0.6 RN) is feasible for 0.6-AU
Neptunes (water clouds) at distances ≤3 pc. SPICES can also
access icy giants as far as 1.5 AU within ∼3 pc (∼10 M stars
satisfy this constraint). Finally, telluric planets at 0.3 AU (the
luminosity-scaled distance equivalent to 1 AU from a Sun-like
star, Table 5) are proven to be diﬃcult to detect with SPICES and
only reachable within 1.5 pc (Table 8). However, since M stars
are of interest in terms of contrast, we extrapolate the luminosity
of the model at 0.3 AU out to 0.6 AU, using a simple inverse
square power law. This is obviously not rigorous, as the atmo-
sphere characteristics would change, but it gives a rough estima-
tion for one of the most challenging science cases of the mission.
With such an assumption, we find SPICES can characterize tel-
luric planets with radii as small as 1−2 RE within 3 pc.
Table 9 summarizes SPICES’ spectrophotometric perfor-
mance for all planets and stellar types we considered in terms
of star-planet separation (a), star distance (d), and planet ra-
dius (Rp) ranges. As explained in Sect. 2.4.1, exoplanetary at-
mosphere albedo can drastically change with the star-planet sep-
aration. The minimum separation at which SPICES can detect
a planet thus depends on the coronagraph IWA, the closest ob-
servable star for each spectral type and the planetary atmosphere
albedo. Because of the lack of atmosphere models for close-in
planets, we cannot derive a precise lower limit for the star-planet
separation. However, we give a value that corresponds to the
IWA limitation for the closest stars. For the star distance range,
the lower limit is set to either the distance of the closest star
of the considered spectral type, or the distance below which the
planet is fainter than the speckle noise. The upper limit is either
the maximum distance at which the planet separation is resolved
by SPICES, or the distance beyond which the planet is fainter
than the photon noise.
6. Conclusions
In this paper, we presented an analysis and an estimation of
the performance of SPICES, a small coronagraphic space mis-
sion operating in the visible. From numerical simulations of the
instrument concept given in Boccaletti et al. (2012), we first
determined that the contrast reached by the instrument meets the
top-level requirements (∼10−9 at 2 λ/D and ∼10−10 at 4 λ/D).
Then, we analyzed the impact of diﬀerent sources of noise: de-
tector read-out noise, exo-zodiacal intensity and photon noise
considering several stellar types. We confirmed previous analy-
ses that exodisks might be a major limitation for the characteri-
zation of faint planets, like Neptunes and super-Earths, because
it biases the planet photometry (for disk intensity >∼1 zodi) and
adds photon noise (>∼a few 10 zodis). Exodisk intensity calibra-
tion and target selection will be necessary to reduce this limi-
tation. Using planet models calculated for a Sun-like star and
assuming flux conservation, we found that the brightest stars
(types AF) would not be the most favorable targets for SPICES.
For instance, only planets with clear atmospheres will be de-
tectable around A0 stars within ∼20 pc. On the contrary, stars of
types GKM will allow the detection of a large variety of planets
as far as ∼12 pc for a G2 star and ∼7.5 pc for a M0 star: cloud-
free, water-cloud and ammonia-cloud Jupiters, cloud-free and
water-cloud Neptunes and telluric planets. After this general
study of contrast performance, we focused on spectrometric abil-
ities on planets around a solar-type star. We defined a criterion
on the SNR of the measured spectra to determine if SPICES or
an analog space mission could probe several planetary proper-
ties by disentangling their spectra (clouds and metallicity for gi-
ant planets, cloud and surface coverage for telluric planets). The
results are very encouraging since SPICES could characterize
the metallicity of Jupiters and Neptunes up to 10 pc and 6 pc
respectively for a G2 star. The cloud and surface coverage of a
super-Earth orbiting a Sun analog would also be characterized
for systems closer than 5 pc. For A0 stars, the instrument could
study the metallicity of cloud-free Jupiters closer than 17 pc. For
M0 stars, cloudy Jupiters and Neptunes would be accessible at
distances ≤7.5 pc and ≤3 pc respectively, and super-Earths at
distances ≤3 pc. These results would give a potential target list
of ∼300 stars. We also estimated the minimum radius for the
planets SPICES could detect.
We emphasize that our study is also useful for other space
coronagraph studies currently under development (Sect. 1).
Indeed, as far as the authors of this paper are aware of, no study
has investigated in detail the spectrophotometric abilities of such
missions to retrieve physical parameters of realistic planet spec-
tra. An important point we noted during our study is the need for
grids of planetary spectra, as it has been done for NIR planet-
finders on 8−10 m telescopes (e.g., Chabrier et al. 2000; Baraﬀe
et al. 2003; Burrows et al. 2006; Fortney et al. 2008). For self-
luminous planets, the problem is a bit simplified with respect to
mature planets, because the emergent spectrum is independent
of the separation from the star and the stellar irradiation for sep-
arations >∼1 AU. Reflected spectral models are usually limited to
solar-type stars and are derived for a few points of the planet pa-
rameter space (mass, separation, metallicity, age). To thoroughly
estimate instrument performance, we will need spectra for large
ranges of planet types (gas and ice giants, and super-Earths), sep-
arations, stellar types, etc.
In this paper, we also consider areas for future work that
will refine our results. We will include Fresnel propagation in
our instrument model to study the impact of out-of pupil aberra-
tions on the performance. Phase and amplitude aberrations will
evolve with the wavelength. Their calibration will be as good
as they currently are, because our focal plane wavefront sen-
sor can estimate both phase and amplitude aberrations in each
channel of the IFS independently. The DM correction may be
slightly degraded and an optimization of the design may be re-
quired to reach a contrast of 10−10. We also plan to study the
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Table 9. SPICES performance summary for exoplanet spectroscopic characterization.
Planet Probed property Stellar type Sections
A0 G2 M0
Jupiter
Rayleigh scattering
1 AU ≤ a ≤ 4.2 AU 0.25 AU ≤ a ≤ 0.8 AU
−
2.4.1, 4.2, and 5
5 pc ≤ d ≤ 17 pc 1.3 pc ≤ d ≤ 4 pc
0.5 RJ ≤ Rp ≤ 1.1 RJ 0.5 RJ ≤ Rp ≤ 1.1 RJ
Solar metallicity 1x/3x
1 AU ≤ a ≤ 4.2 AU 0.25 AU ≤ a ≤ 5 AU 0.25 AU ≤ a ≤ 3 AU
5 pc ≤ d ≤ 17 pc 1.3 pc ≤ d ≤ 10 pc 1.3 pc ≤ d ≤ 7.5 pc
0.6 RJ ≤ Rp ≤ 1.1 RJ 0.5 RJ ≤ Rp ≤ 1.1 RJ 0.5 RJ ≤ Rp ≤ 1.1 RJ
Neptune
Rayleigh scattering −
0.25 AU ≤ a ≤ 0.8 AU
−
2.4.1, 4.3, and 5
1.3 pc ≤ d ≤ 4 pc
0.5 RN ≤ Rp ≤ 1.5 RN
Solar metallicity 10x/30x −
0.25 AU ≤ a ≤ 2 AU 0.25 AU ≤ a ≤ 1.5 AU
1.3 pc ≤ d ≤ 8.5 pc 1.3 pc ≤ d ≤ 3 pc
0.5 RN ≤ Rp ≤ 1.5 RN 0.5 RN ≤ Rp ≤ 1.5 RN
Earth
Cloud coverage 0/50/100% −
0.25 AU ≤ a ≤ 1 AU 0.25 AU ≤ a ≤ 0.6 AU
2.4.2, 4.4, and 5
1.3 pc ≤ d ≤ 5 pc 1.3 pc ≤ d ≤ 3 pc
1 RE ≤ Rp ≤ 2.5 RE 1.1 RE ≤ Rp ≤ 2.5 RE
Forest coverage 0/50/100%
clouds = 0% −
0.25 AU ≤ a ≤ 1 AU 0.25 AU ≤ a ≤ 0.6 AU
1.3 pc ≤ d ≤ 5 pc 1.3 pc ≤ d ≤ 3 pc
1.1 RE ≤ Rp ≤ 2.5 RE 1.2 RE ≤ Rp ≤ 2.5 RE
Forest coverage 0/50/100%
clouds = 50% −
0.25 AU ≤ a ≤ 1 AU 0.25 AU ≤ a ≤ 0.6 AU
1.3 pc ≤ d ≤ 4 pc 1.3 pc ≤ d ≤ 2.8 pc
1.1 RE ≤ Rp ≤ 2.5 RE 1.4 RE ≤ Rp ≤ 2.5 RE
Notes. We strongly encourage the reader to refer to the rest of the paper to access the assumptions and the detail of the studies.
polarimetric performance of SPICES, as we expect that the com-
bination of flux and polarization measurements can remove de-
generacies that arise when retrieving planet properties from flux
measurements alone. Circumstellar disks are another science
case to study (dust distribution, rings, planet gaps). Finally, an-
other point of great interest would be to apply the methods we
used here to a larger telescope like the Terrestrial Planet Finder
Coronagraph (Levine et al. 2009). Indeed, one of the main re-
sults of our work is that the optimal targets of SPICES would
be at separations of ∼0.8−2 AU, because of the drastic decrease
of the reflected flux. For these cases, the performance is limited
by the angular resolution of the telescope and not the photon
noise. The choice of the telescope diameter was anterior to this
study and resulted from a trade-oﬀ between the science objec-
tives and the budget allocated to a medium-class mission. We
now consider to submit a larger (2.5−3 m) instrument as a large-
class mission when a call for proposals will be issued. Besides
these considerations, such a telescope will access a larger vol-
ume of target stars and will be less sensitive to zodiacal and exo-
zodiacal contributions for planet spectra measurement (Traub &
Oppenheimer 2010).
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Re´sume´
L’imagerie directe est actuellement la seule me´thode disponible pour caracte´riser l’atmo-
sphe`re des exoplane`tes a` longue pe´riode orbitale (&1 UA). Cette me´thode est difficile a` mettre
en œuvre parce qu’elle requiert de hauts contrastes a` des se´parations angulaires tre`s proches
(106–1010 a` ∼0,2′′). Pendant ma the`se, je me suis inte´resse´e a` deux instruments : la mission
SPICES et l’instrument VLT/NaCo. SPICES (Spectro-Polarimetric Imaging and Characteri-
zation of Exoplanetary Systems) est un projet de coronographe spatial qui a pour objectif la
caracte´risation spectro-polarime´trique d’exoplane`tes froides et de disques circumstellaires faibles
(&1 zodi). J’ai de´termine´ a` l’aide de simulations nume´riques les performances scientifiques de
cette mission. Pour une e´toile solaire, SPICES pourrait caracte´riser des Jupiters a` des se´para-
tions ≤5 UA et des distances ≤10 pc, des super-Terres a` 1–2 UA pour quelques e´toiles a` moins de
4–5 pc et des Terres autour de α Centauri A. En conside´rant tous les types stellaires, j’ai estime´
un nombre d’e´toiles cibles potentielles de ∼300. Dans la deuxie`me partie de ma the`se, j’ai analyse´
des donne´es d’imagerie coronographique et diffe´rentielle angulaire et spectrale de l’instrument
NaCo. L’objectif de ce programme d’observation e´tait de chercher des plane`tes ge´antes gazeuses
aussi froides que 500–1300 K a` des se´parations de 5–10 UA autour d’un e´chantillon se´lectionne´
d’e´toiles jeunes et proches (<200 Ma, <25 pc). Les limites de de´tection me´diane atteignent des
contrastes de ∼10−5 a` 1′′, correspondant a` des tempe´ratures effectives et masses de 1100 K et
10 MJ. Ces observations permettent de contraindre les proprie´te´s des plane`tes ge´antes a` longue
pe´riode orbitale (>5 UA) et comple`tent les e´tudes statistiques base´es sur les vitesses radiales.
Mots-cle´s: exoplane`tes, imagerie haute dynamique, coronographie, imagerie diffe´rentielle an-
gulaire, imagerie diffe´rentielle spectrale.
Abstract
Direct imaging is currently the only available method to characterize the atmosphere of
long-period exoplanets (&1 AU). This technique is difficult to carry out because it requires high
contrasts at short angular separations (106–1010 at ∼0,2′′). During my PhD thesis, I focused
on two instruments : the SPICES mission and the VLT/NaCo instrument. SPICES (Spectro-
Polarimetric Imaging and Characterization of Exoplanetary Systems) is a project of space coron-
agraph which aims to characterize in spectro-polarimetry cold exoplanets and faint circumstellar
disks (&1 zodi). I determined the science performance of the mission using numerical simulations.
SPICES could characterize Jupiters at separations ≤5 AU and distances ≤10 pc, super-Earths
at 1–2 AU for a few stars within 4–5 pc and possibly Earths around α Centauri A. Considering
all stellar types, I estimated an amount of ∼300 potential targets. In the second part of my PhD
thesis, I analyzed images taken in coronagraphic and differential imaging modes of the NaCo
instrument. The objective was to search for gas giant planets as cool as 500–1300 K at sepa-
rations of 5–10 AU around a selected sample of young and nearby stars (<200 Myr, <25 pc).
Median detection limits give contrasts of ∼10−5 at 1′′, corresponding to effective temperatures
and masses of 1100 K and 10 MJ, and complement statistical studies based on radial velocities.
Keywords: exoplanets, high-contrast imaging, coronagraphy, angular differential imaging, spec-
tral differential imaging.
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